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Introduction
La force de gravitation universelle fut pour la premie`re fois de´crite par Isaac
Newton de`s la fin du XVIIe`me sie`cle. Son approche, qui se re´ve´la extreˆment
puissante pour de´crire les mouvements des corps ce´lestes du syste`me solaire,
voit la gravitation comme une force agissant instantane´ment a` distance entre
des corps massifs. Cette approche fut remise en question de`s la publication
de ses Philosophiae Naturalis Principia Mathematica car, de´ja` a` l’e´poque, il
e´tait difficile de concevoir la possibilite´ qu’une action a` distance entre des corps
soit physiquement possible. Au de´but du XXe`me sie`cle, Albert Einstein pro-
posa une nouvelle approche de la gravitation en celle de la relativite´ ge´ne´rale.
Cette the´orie ne voit plus la gravite´ comme une force a` distance mais comme
le re´sultat de la courbure de l’espace-temps lui-meˆme. Cette approche a pour
conse´quence que lorsque des corps massifs sont en mouvement les uns par rap-
port aux autres, une perte d’e´nergie a lieu sous forme de radiations : les ondes
gravitationnelles. Ces ondes sont des de´formations de l’espace-temps se propa-
geant a` la vitesse de la lumie`re et les variations de la courbure de l’espace-temps
qu’elles impliquent sont tellement faibles que seuls des corps extreˆment massifs
et compacts sont en mesure d’en produire suffisamment pour pouvoir les rendre
de´tectables. En revanche, les phe´nome`nes impliquant la production de ces ondes
sont ge´ne´ralement invisibles dans le spectre e´lectromagne´tique et ainsi l’observa-
tion de ces dernie`res permettrait d’avoir acce`s a` des phe´nome`nes astrophysiques
impossibles a` observer autrement, comme les syste`mes binaires d’e´toiles a` neu-
trons, de trous noirs de masse stellaire ou supermassifs. Leur faible interaction
avec les milieux qu’elles traversent en fait aussi de tre`s bons vecteurs d’informa-
tion et permettraient l’observation de phe´nome`nes couvrant toute l’histoire de
notre Univers. Elles apporteraient des connaissances conside´rables en astrophy-
sique, en cosmologie mais aussi en physique fondamentale a` travers une meilleure
description de la gravitation en champ fort.
Ces ondes gravitationnelles n’ont pour l’instant jamais e´te´ observe´es direc-
tement et seules des preuves indirectes de leur existence ont e´te´ faites par l’ob-
sevation de syste`mes binaires d’e´toiles a` neutrons comme le pulsar B1913+16.
De fait, de nombreuses me´thodes ont e´te´ mises en place, ou sont en projet, afin
de les de´tecter. Des me´thodes utilisant des interfe´rome`tres de grande taille sont
a` l’œuvre comme l’interfe´rome`tre Virgo en Italie ou bien LIGO aux Etats-Unis.
Un projet d’interfe´rome`tre spatial est aussi a` l’e´tude avec la mission eLISA. Un
autre moyen existe aussi, et c’est cette me´thode que cette the`se se propose d’uti-
liser, a` travers l’observation syste´matique d’un ensemble -ou re´seau- de pulsars
millisecondes.
Les pulsars sont des e´toiles a` neutrons en rotation rapide dont le fort champ
magne´tique associe´ a` cette rotation cre´e des faisceaux d’ondes radio le long de
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l’axe magne´tique de l’e´toile. La rotation de ces pulsars implique que ces faiseaux
sont vus depuis la Terre sous forme d’impulsions arrivant pe´riodiquement a` la
fre´quence de rotation de l’e´toile de la meˆme manie`re qu’un phare, balayant
l’espace de son faisceau, est vu depuis un navire. La rotation de ces e´toiles e´tant
extreˆment stables dans le temps, la moindre de´viation dans l’arrive´e de ces
impulsions sur Terre apporte des informations pre´cises sur le comportement de
ces derniers et sur leur environnement (mouvement propre, pre´sence d’une e´toile
compagnon, traverse´e du mileu interstellaire entre l’observateur et le pulsar. . .).
Le passage d’une onde gravitationnelle, cette dernie`re e´tant une fluctuation de
l’espace-temps local, implique une variation de la distance entre le pulsar et la
Terre qui se traduit par un retard ou une avance dans l’arrive´e des impulsions
radio en provenance de ce premier. De plus, l’observation de plusieurs d’entre
eux, a` la manie`re d’un interfe´rome`tre de taille galactique, sur une longue pe´riode
de temps, permet de corre´ler l’effet duˆ au passage de cette onde gravitationnelle
sur l’ensemble des observations de ces pulsars et ainsi de pouvoir caracte´riser
les proprie´te´s de cette dernie`re.
Cette me´thode permet d’observer des ondes gravitationnelles dont la fre´-
quence est de l’ordre du nanoHertz. Des ondes a` de telles fre´quences sont at-
tendues pour eˆtre produites par des syste`mes de binaires de trous noirs super-
massifs. Ces derniers, dont l’existence est aujourd’hui accepte´e, se situent au
cœur des galaxies et posse`dent des masses comprises entre 104 et 1010 masses
solaires, en faisant les objets les plus massifs de notre Univers. Nous savons aussi
que leur existence est intimement lie´e a` celle de leur galaxie hoˆte et que l’ob-
servation d’ondes gravitationnelles a` ces fre´quences permettrait donc de mieux
comprendre leur formation et les connections que cette dernie`re a avec la for-
mation de leur galaxie hoˆte.
Les signaux en provenance de ces objets sont attendus pour eˆtre de deux
natures. Un premier, sous forme d’un fond stochastique, proviendrait d’une as-
semble´e de ces syste`mes binaires de trous noirs supermassifs en se manifestant
sous la forme d’un bruit corre´le´ dans les observations d’un re´seau de pulsars. Le
second, et c’est celui sur lequel nous avons travaille´ pour cette the`se, provien-
drait de certaines sources individuelles dont l’intensite´ serait suffisamment forte
pour pouvoir eˆtre distinguables du fond.
Structure de cette the`se
Dans le premier chapitre de cette the`se, nous pre´senterons les pulsars a`
travers leur mode`le d’e´mission et les me´thodes d’observation de ces derniers.
Nous nous pencherons sur les moyens que nous avons de pouvoir chronome´trer
pre´cise´ment les impulsions radios en provenance de ces pulsars afin d’en tirer
les informations accessibles.
Dans le second chapitre, nous appliquerons, a` travers l’observation du pul-
sar J1614-2230,un syste`me binaire particulie`rement inte´ressant, les me´thodes
pre´sente´es au premier chapitre et nous pre´senterons les conse´quences astrophy-
siques que nous pouvons tirer de ces re´sultats.
Dans le chapitre 3 nous de´taillerons les ondes gravitationnelles depuis leur
cadre the´orique jusqu’aux me´thodes de de´tection et les objets observables par
chacune. Nous nous pencherons tout particulie`rement sur la me´thode de de´tection
a` partir d’un re´seau de pulsars en pre´sentant les aspects the´oriques concernant
ces derniers, le mode`le de´crivant l’effet d’une source unique sur un re´seau de pul-
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sars utilise´ pour notre the`se ainsi qu’un aperc¸u de l’ensemble des efforts existant
pour permettre une de´tection.
Dans le quatrie`me chapitre, nous poserons le formalisme statistique Baye´sien
et les me´thodes nume´riques que nous avons utilise´es. Nous l’appliquerons ensuite
au cas de la recherche d’un signal corre´le´ dans les observations d’un re´seau de
pulsars.
Nous finirons, dans le chapitre 5, par pre´senter notre algorithme de de´tection
et les tests que nous avons effectue´s sur ce dernier a` travers l’injection de signaux
dans des observations existantes de pulsars. Nous donnerons aussi les limites
supe´rieures sur l’amplitude d’un tel signal que nous avons e´te´ en mesure d’e´tablir
a` partir des donne´es d’un ensemble de pulsars observe´s par l’European Pulsar
Timing Array.
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Chapitre 1
Les Pulsars
Dans ce chapitre, nous allons pre´senter les pulsars a` travers le mode`le d’e´mis-
sion commune´ment accepte´ ainsi que les me´thodes de chronome´trie de ces der-
niers. Une majorite´ des concepts de´veloppe´s dans ce chapitre proviennent de
Lorimer & Kramer (2004).
1.1 Historique
Rosenfeld (Rosenfeld, 1974) raconta en 1974 que le soir meˆme de la de´cou-
verte du neutron par Chadwick en 1932 (Chadwick, 1936) -ce qui lui valu le prix
Nobel de physique en 1935- il e´tait a` Copenhague en pre´sence de Bohr et Landau
et que ce dernier, lors d’une discussion sur les conse´quences de cette de´couverte
aurait sugge´re´ l’existence d’e´toiles a` neutrons. Bien que cette anecdote soit su-
jette a` controverse, en 1931 Landau avait de´ja` e´mis l’ide´e qu’il puisse exister
des e´toiles ”ou` les noyaux atomiques sont en contact tre`s rapproche´, formant un
gigantesque noyau atomique” Landau (1932). En effet a` la meˆme e´poque, Chan-
drasekhar (Chandrasekhar, 1931) et Landau, travaillant sur les naines blanches,
trouvaient l’existence d’une masse limite pour ces dernie`res, impliquant donc
que seules les e´toiles de petite masse puissent les produire, obligeant la fin de
l’e´volution des e´toiles massives a` produire des objets encore plus compacts.
En 1934, Baade et Zwicky (Baade & Zwicky, 1934) propose`rent suite a` l’ob-
servation de novae extragalactiques et donc intrinse`quement beaucoup plus lu-
mineuses, qu’elles devaient re´sulter de l’effondrement gravitationnel d’e´toiles
massives en e´toiles a` neutrons. En 1939, le premier calcul de la structure d’une
e´toile a` neutrons utilisant l’e´quation d’e´tat d’un gaz parfait de neutrons dans le
cadre de la relativite´ ge´ne´rale est publie´ par Oppeheimer et Volkoff (Oppenhei-
mer & Volkoff, 1939).
En 1967 Pacini (1968) proposa l’existence d’un tel objet en e´mettant la
possibilite´ que la source d’e´nergie de la ne´buleuse du Crabe puisse eˆtre une
e´toile a` neutrons fortement magne´tise´e en rotation rapide. Cette meˆme anne´e la
premie`re observation fut faite par Jocelynn Bell et Anthony Hewish a` Cambridge
(Hewish et al., 1968) alors qu’ils cherchaient a` caracte´riser le phe´nome`ne de scin-
tillation interstellaire. Ils de´couvirent une source radio e´mettant des impulsions
bre`ves espace´es re´gulie`rement d’une dure´e de l’ordre de la seconde. Cette source
appele´e au de´part CP 1919 (CP pour Cambridge Pulsar et 1919 pour l’ascen-
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sion droite de cet objet) est aujourd’hui connue sous le nom de PSR B1919+21
(PSR pour Pulsating Source of Radio, B pour le syste`me de coordonne´es Bes-
selien B1950 et +21 fait re´fe´rence a` la de´clinaison dans ce syste`me). Cet objet
fut associe´ dans le papier de de´couverte a` une naine blanche ou a` une e´toile
a` neutrons pulsante (Hewish et al., 1968). Cette de´couverte fera de Hewish le
co-laure´at du prix Nobel de physique 1974 au de´triment de son e´tudiante. C’est
aujourd’hui l’interpre´tation Pacini (1968) et Gold (1968) qui est retenue a` savoir
celle de l’e´toile a` neutrons en rotation.
Dans la continuite´, la de´couverte de pulsars dans la ne´buleuse de Ve´la (Large
et al., 1968) et du Crabe (Staelin & Reifenstein, 1968) -toutes deux des restes
de supernovae- confirma le sce´nario de Baade & Zwicky (1934).
En 1975, Hulse & Taylor (1975) de´couvrent le premier pulsar binaire :
B1913+16, d’une pe´riode P ∼ 59 ms et d’une pe´riode orbitale ∼ 7.75 heures.
Ils de´terminent que le syste`me est compose´ de deux e´toiles a` neutrons. Par la
suite, Taylor & Weisberg (1989) de´termineront que la pe´riode orbitale de´croit
en accord avec la relativite´ ge´ne´rale et donc que le syste`me perd de l’e´nergie par
radiation gravitationnelle . Ils rec¸urent le prix Nobel de physique en 1993 pour
la de´couverte de ce syste`me.
En 1982, Backer et al. (1982) de´couvre une nouvelle cate´gorie de pulsars
a` travers PSR B1937+21 dont la pe´riode n’est seulement que de 1.558 ms.
Apre`s avoir interpre´te´ cette pe´riode comme celle d’un pulsar tre`s jeune, le faible
ralentissement associe´ (P˙ = 1.051× 10−19ss−1 aujourd’hui), caracte´ristique des
pulsars age´s, les conduisit a` le ranger dans une nouvelle cate´gorie : les pulsars
millisecondes.
Les premie`res exoplane`tes furent de´couvertes en 1992 autour du pulsar, de
pe´riode de rotation P = 6.21 ms , B1257+12 par Wolszczan & Frail (1992). 1
Aujourd’hui, plus de 2000 pulsars sont connus et des observations syste´ma-
tiques du ciel sont toujours ope´re´es pour accroˆıtre ce nombre.
1.2 Mode`le de Pulsar et Sce´nario d’Evolution
Dans cette section, nous nous pencherons sur le mode`le d’e´mission du pulsar
ainsi que le sce´nario d’e´volution. Malgre´ de nombreuses zones d’ombre sur les
processus physiques d’e´mission et sur la structure interne de tels objets, nous
pre´senterons le mode`le ge´ne´ralement admis. Par la suite et jusqu’a` la fin de
cette the`se, nous accepterons ce dernier et nous ne le de´taillerons pas ni ne le
contesterons.
1.2.1 Mode`le d’e´mission
Une e´toile a` neutrons est assimile´e a` un dipoˆle magne´tique en rotation rapide.
Cette rotation implique qu’a` partir d’une certaine distance de l’axe de rotation
dlight de´pendante de la pe´riode de rotation de l’objet, les lignes de champ,
pour satisfaire au principe de relativite´ restreinte, ne peuvent plus suivre la
rotation de l’e´toile et s’ouvrent dans le milieu interstellaire 2. Elles y de´versent
1. Il est inte´ressant de noter que la plus petite plane`te de´couverte fait partie de ce syste`me
et que sa masse est de l’ordre de 2 % de masse terrestre soit bien en dessous des capacite´s de
de´tection optique actuelle.
2. La zone interne ou` les lignes de champs sont toujours ferme´es est appele´e cylindre de
lumie`re.
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Figure 1.1 – Vision sche´matique d’un pulsar. Sont repre´sente´es les lignes de
champ ouvertes et ferme´es, le coˆne de lumie`re les se´parant, les faisceaux radios le
long de l’axe magne´tique et l’axe de rotation. Figure issue de Lorimer & Kramer
(2004).
des particules charge´es (e´lectrons et positrons) produisant le rayonnement radio
observe´es (voir figure 1.1).
Si l’axe magne´tique du dipoˆle et l’axe de rotation de l’e´toile ne sont pas
aligne´s (Goldreich & Julian, 1969), le faisceau radio ainsi produit balaie l’es-
pace. Lorsque la zone de l’espace balaye´e co¨ıncide avec la ligne de vise´e de
l’observateur, le faisceau est observe´ sous forme d’impulsions re´gulie`res dont la
pe´riode d’apparition n’est autre que la pe´riode de rotation de l’e´toile a` neu-
trons. Ce phe´nome`ne est assimilable a` celui de l’observation d’un ’phare’. Si il
est observe´ depuis la Terre, l’e´toile a` neutrons est appele´e pulsar.
1.2.2 Sce´nario d’e´volution
La figure 1.2 pre´sente les pulsars connus dans le diagramme 3 P−P˙ . Les pul-
sars peuvent eˆtre re´partis majoritairement en deux grandes cate´gories : les pul-
sars dits ”normaux” et les pulsars ”millisecondes” (MSP) . Ceux de la premie`re
cate´gorie, dont 10 ms < P < 10 s, sont des pulsars relativement jeunes et cor-
respondent a` la premie`re phase d’e´volution des pulsars. Ils sont place´s dans la
partie supe´rieure droite de la figure. La seconde cate´gorie, les pulsars dont 1 ms
< P < 10 ms, ont un P˙ de l’ordre de 10−20s.s−1. Ce sont des pulsars aˆge´s et
3. Banque de donne´es issues de :http://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/psrcat/
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sont ge´ne´ralement associe´s a` un compagnon. Ils sont place´s dans le coin infe´rieur
gauche de la figure.
Les pulsars -et plus ge´ne´ralement les e´toiles a` neutrons- sont le re´sultat de
l’effondrement du cœur d’e´toiles massives (> 8 M⊙). Apre`s que l’e´toile est passe´e
par tous les stades de fusion d’e´le´ments le´gers jusqu’a` la fusion du Silicium
produisant un cœur de Fer, les re´actions nucle´aires s’arreˆtent et les couches
supe´rieures de l’e´toile s’effondrent sur le cœur et rebondissent produisant le
phe´nome`ne de supernova. Le cœur, lui, s’effondre jusqu’a` atteindre la pression
de de´ge´ne´rescence des neutrons. Il en re´sulte une e´toile a` neutrons en rotation
rapide -due a` la conservation du moment cine´tique de l’e´toile- posse´dant un fort
champ magne´tique (B ∼ 1012 − 1013G) d’une masse avoisinant les 1.4 M⊙ et
un rayon de l’ordre de R ∼ 10 km. 4
Les pulsars issus de ces supernovae naissent avec des pe´riodes comprises
entre la dizaine et la centaine de millisecondes (Gotthelf & Halpern, 2007). Ils
vont rapidement ralentir du fait de leur fort champ magne´tique en suivant les
lignes isomagne´tiques de la figure 1.2. Au bout de quelques centaines de millions
d’anne´es ils atteignent la lignes de mort (”graveyard” sur la figure 1.2) ou` l’arreˆt
de la cre´ation de paire electron-positron, et donc de leur mouvement le long des
lignes de champ, stoppent le processus d’e´mission radio (Chen & Ruderman,
1993). A partir de ce moment les pulsars s’e´teignent et ne sont plus visibles.
Si ils sont accompagne´s d’un compagnon dont la masse est infe´rieure a` celle
de l’e´toile a` l’origine du pulsar, l’e´volution de ce compagnon se fait plus lente-
ment que celle de l’e´toile dont le pulsar est issu. Lorsqu’il atteint le stade de
ge´ante et si le syste`me est suffisamment serre´, l’enveloppe externe de´passe la
limite de Roche (voire englobe le compagnon pulsar) (Tauris et al., 2012) et une
partie de la masse se de´verse sur l’e´toile a` neutrons 5 . Il en re´sulte un accroisse-
ment de la masse de cette dernie`re et une diminution de la pe´riode de rotation
par e´change de moment cine´tique. Le processus de cre´ation de paires e´lectron-
positron se re´active et le pulsar est de nouveau visible. On dit alors qu’il est
recycle´ et il rentre dans la cate´gorie des pulsars millisecondes. Cet e´change de
masse va avoir tendance a` ”e´mousser” le champ magne´tique du pulsar (diminu-
tion en intensite´ d’un facteur 102 a` 104 (Camilo et al., 1994)) et ainsi diminuer
son ralentissement. Ce sce´nario est e´taye´ par la pre´sence de la majorite´ des pul-
sars milisecondes dans des syste`mes binaires avec des compagnons a` diffe´rents
stades de leur e´volution.
1.3 Chronome´trie des Pulsars
La chronome´trie consiste a` de´terminer le temps d’arrive´e des impulsions
radios venant d’un pulsar -appele´ ”temps d’arrive´e” ou TOAs dans la suite
de cette the`se- et a` construire a` partir d’un mode`le l’e´phe´me´ride associe´e. En
retranchant au temps d’arrive´e au te´lescope le temps d’arrive´e pre´dit par le
mode`le, on obtient les re´sidus du temps d’arrive´e. Si le mode`le est en accord
avec les observations, c’est-a`-dire que les parame`tres du pulsar permettant de
construire l’e´phe´me´ride ont e´te´ estime´s correctement, aucune signature parti-
4. Ces valeurs canoniques sont sujettes a` controverse. Les observations re´centes (Demorest
et al., 2010) tendent plutoˆt a` de´montrer que le masse est souvent sous e´value´e et la plupart
des equations d’e´tat aujourd’hui pre´disent des rayons supe´rieures a` 10 km.
5. Lors de cette phase, le syste`me est visible en X (Alpar et al., 1982)
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Figure 1.2 – Diagramme de la de´rive´e de la pe´riode des pulsars connus en fonc-
tion de leur pe´riode. Les pulsars entoure´s d’un cercle sont les pulsars binaires.
Ceux entoure´s d’un triangle vert sont ceux observe´s dans les domaines X et
gamma. Les pulsars entoure´s d’un triangle bleu inverse´ sont associe´s a` un reste
de supernova. La ligne ”graveyard” de´termine la limite the´orique d’e´mission
radio.
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culie`re dans les re´sidus n’est observe´e et le mode`le est conside´re´ comme correct.
Sinon, une analyse plus pousse´e est ne´cessaire et se traduit par l’ajout de nou-
veau parame`tres -intrinse`que ou non au pulsar. Cette ope´ration est re´pe´te´e a`
chaque divergence d’avec le mode`le et les parame`tres sont re´e´value´s chaque fois
que de nouvelles observations de l’objet sont faites.
1.3.1 De´termination des temps d’arrive´e
Pour la majorite´ des pulsars millisecondes qui nous inte´ressent particulie`re-
ment, la de´tection des impulsions individuelles est impossible. Un grand nombre
d’impulsions est donc empile´ sur des temps courts (de l’ordre de la minute) pour
produire un profil moyen de l’impulsion. Du fait essentiellement des mouvements
du pulsar et de ceux du radiote´lescope, la pe´riode de rotation apparente change,
par effet Doppler, en permanence. Cette inte´gration est donc faite en calculant
pour chaque e´chantillon du signal nume´rise´ (toutes les 250ns typiquement), en
temps re´el et avec l’aide des parame`tres du pulsar connu au moment de l’ob-
servation, la pe´riode de rotation instantane´e ainsi que la phase rotationnelle.
Cette phase est un nombre croissant de 1 a` chaque pe´riode du pulsar et dont
la partie fractionnaire permet de placer l’e´chantillon dans un tableau (de 2048
cases en ge´ne´ral) et ainsi empiler correctement toutes les impulsions indivi-
duelles et obtenir l’impulsion moyenne dans le tableau. Pour chaque inte´gration
ainsi construite, il est garde´ la pe´riode instantane´e Pinst correspondant au mi-
lieu de l’inte´gration et calcule´ un temps tmid correspondant au temps pre´cis
du de´but de l’inte´gration ramene´ au milieu de cette dernie`re par addition d’un
nombre entier de pe´riodes par la relation tmid = tstart + N × Pinst. Enfin, la
phase rotationnelle correspondant au premier e´chantillon de l’inte´gration φinit
est conserve´e car c’est ce point de l’impulsion moyenne qui correspond au temps
tmid.
Pour pouvoir de´terminer le plus pre´cise´ment possible le TOA, chaque ob-
servation doit eˆtre compare´e avec un profil de re´fe´rence par corre´lation croise´e.
Cette me´thode de´crite par Taylor (1992) consiste a` minimiser dans le domaine
de Fourier la diffe´rence entre un profil observe´ Tobs(t) et le profil de re´fe´rence
T (t). Pour cela on mode´lise le profil observe´ comme :
Tobs(t) = a+ b× T (t−∆φoff ) +N(t), (1.1)
ou` a est un de´calage du a` la ligne de base, b un facteur d’e´chelle, N(t) mode´lise
un bruit gaussien et ∆φoff est le de´calage en phase temporelle entre le profil
observe´ et le profil de re´fe´rence tourne´ a` la phase ze´ro. t est ici compris entre 0
et P , les diffe´rents termes de phase sont compris entre 0 et 1.
Le TOA est ainsi construit a` partir du de´calage en phase ∆φoff multiplie´ par
la pe´riode instanne´e Pinst additionne´ a` tmid qui correspond apre`s empilement
des observations au de´but de notre observation pour ce profil moyen. De plus,
le premier point du profil moyen ne correspondant pas force´ment au de´but
de l’observation a` cause du processus d’empilement, la phase correspondant
au de´but de l’observation (φinit) est retranche´e la phase rotationnelle initiale.
Ainsi :
TOA = tmid + Pinst × (∆φoff − φinit). (1.2)
Une explication visuelle est propose´e en figure 1.3. Le profil de re´fe´rence, e´tant
un des facteurs de´terminants dans la pre´cision de de´termination du TOA, est
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Figure 1.3 – a) Profil de PSR J1614-2230 observe´ a` 1.4 GHz a` Nanc¸ay et
inte´gre´ sur une heure pour Npts = 2048 points de re´solution. φinit correspond
a` la phase rotationnelle de la date pre´cise du de´but de l’observation, le premier
point du profil inte´gre´ ne lui correspondant pas force´ment. b) Profil de re´fe´rence
pour ce meˆme pulsar inte´gre´ sur plusieurs heures et dont le profil a e´te´ lisse´.
∆φf correspond au de´calage en phase applique´ au profil pour ramener le de´but
de l’impulsion, qui servira de re´fe´rence aux TOAs (”fiducial point”), a` la phase
zero. c) Diffe´rence de phase entre le profil observe´ et le profil de re´fe´rence a` la
phase ze´ro permettant la mesure de ∆φoff .
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ge´ne´ralement construit par inte´gration sur plusieurs heures d’observation puis-
que le bruit du profil est proportionnel a` la racine carre´e du temps d’inte´gration.
En conse´quence, de nombreuses observations d’un meˆme pulsar sont ne´cessaires
et pour chacune l’inte´gralite´ du processus de de´termination des TOAs est ope´re´e.
1.3.2 PSRCHIVE
La de´termination des TOAs est aujourd’hui effectue´e graˆce a` un ensemble
d’outils regroupe´s dans la bibliothe`que PSRCHIVE 6 (van Straten et al., 2012).
Cette librairie est une suite de logiciel libre de´veloppe´e en C++ en paralle`le du
format de fichier de´die´ PSRFITS. Elle contient diffe´rents outils de visualisation
(psrplot, pav, pazi, pdv), d’analyse statistique d’un ensemble d’observation
(psrstat) et d’e´valuation et de re´duction des donne´es comme l’empilement des
observations (psradd), l’inte´gration en temps ou fre´quence (pam), la calibration
polarime´trique (pac), la ge´ne´ration d’un profil de re´fe´rence (pas, psrsmooth),
la suppression des interfe´rences ou RFI (paz) et l’estimation des TOAs (pat).
Lors de la proce´dure de de´termination des TOAs pour un pulsar, l’ensemble
de ces outils peut eˆtre utilise´ en y associant -pour une meilleure pre´cision- une
e´phe´me´ride. Cette proce´dure, a` travers l’utilisation de PSRCHIVE, sera de´montre´e
dans le chapitre 2 lors de la pre´sentation de la chronome´trie du pulsar J1614-
2230.
1.3.3 Le mode`le de chronome´trie
Pour pouvoir nume´roter correctement les TOAs des impulsions radios et les
connecter en phase, de nombreux parame`tres sont a` prendre en compte. Ces
parame`tres incluent la transformation des TOAs mesure´s a` l’observatoire vers
le barycentre du syste`me solaire, la traverse´e du milieu interstellaire par les
impulsions, le mouvement propre du pulsar sur le plan du ciel et dans le cas
d’un syste`me binaire la transformation du re´fe´rentiel du pulsar au centre de
masse. Dans cette section, nous de´taillerons ces diffe´rents effets.
Mode`le de rotation du pulsar
La mode´lisation de la rotation du pulsar et de son ralentissement est faite
par de´composition en se´rie de Taylor de sa phase rotationnelle φ(t) dans son
re´fe´rentiel. Ainsi :
φ(t) = φ(0) + νt+
1
2!
ν˙t2 +
1
3!
ν¨t3 + . . . (1.3)
ou` t est le temps propre du pulsar, ν sa fre´quence de rotation et φ(0) la phase
au moment de la de´termination de sa fre´quence. Bien que pour tous les pulsars,
ν et ν˙ soient mesurables, les ordres supe´rieures ne le sont que pour certains
pulsars jeunes et instables ou bien pour les pulsars milliseconde lorsque qu’une
forte composante de bruit rouge intrinse`que est pre´sente.
Une fois ces parame`tres de´termine´s, il est possible en assimilant le pulsar a`
un dipoˆle magne´tique en rotation rapide d’estimer l’aˆge de ce dernier τc et son
6. http://psrchive.sourceforge.net
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champ magne´tique B(Lyne & Graham-Smith, 2006) :
τc =
P
2P˙
(1.4)
B = 3.2× 1019
√
PP˙ (1.5)
Il est a` noter tout de meˆme que bien que cet estimateur de l’aˆge du pulsar
soit plutoˆt en bon accord dans le cas de pulsars jeunes, il repose sur l’hypothe`se
que la pe´riode initiale du pulsar a e´te´ beaucoup plus faible que celle observe´e
aujourd’hui. Dans le cas des pulsars millisecondes dont le rallentissement est
faible, cet aˆge est souvent surestime´.
Transformation au barycentre du syste`me solaire
A l’e´chelle de temps des observations, le re´fe´rentiel de l’observatoire ne peut
eˆtre conside´re´ comme inertiel du fait de la rotation de la Terre sur son axe et
de son mouvement autour du Soleil. Au contraire, le barycentre du syste`me
solaire (SSB) -en bonne approximation- l’est. Il faut donc transformer les TOAs
topocentriques ttopo en TOAs barycentrique tSSB . Des corrections d’horloge
sont aussi a` prendre en compte puisque les TOAs sont date´s a` partir du temps
local de l’observatoire 7.
Le temps a` l’observatoire est compare´ a` l’UTC (Universal Time Coordinate)
en utilisant le temps fournit par le syste`me GPS. Il est ramene´ ensuite au TAI
(International Atomic Time) de´termine´ par le BIPM (Bureau International des
Poids et Mesures) lui meˆme ramene´ a` un temps standard atomique uniforme
TT qui correspond au temps de´termine´ par une horloge ide´ale a` la surface du
ge´o¨ıde 8.
La transformation au SSB s’e´crit :
tSSB = ttopo + tcorr −∆D/f2obs +∆R⊙ +∆π +∆S⊙ +∆E⊙ (1.6)
Ou` le symbole ⊙ correspond aux objets du syste`me solaire. Le troisie`me terme
du membre de droite correspond a` la correction de la dispersion par le mi-
lieu interstellaire a` la fre´quence observe´e fobs ramene´e a` la fre´quence infinie. Il
s’ecrit :
∆D = k ×DM (1.7)
ou` DM est la mesure de dispersion et est de´finie comme l’inte´grale de la densite´
d’e´lectrons libres ne le long de la ligne de vise´e et k la constante de dispersion
valant : 4.14879× 103cm3p˙c−1MHz.
∆R⊙ est le de´lai Ro¨mer. Il repre´sente la diffe´rence temporelle entre le TOA au
radiote´lescope et le meˆme TOA au SSB. Il est compose´ de plusieurs vecteurs :
de l’observatoire au centre du ge´o¨ıde, puis au centre de masse du syste`me Terre-
Lune et enfin au SSB. L’ajustement de ce de´lai permettra d’estimer la position
du pulsar (α ascension droite et δ de´clinaison) dans le ciel, le mouvement relatif
de la Terre par rapport au SSB changeant le de´lai d’arrive´e des TOAs (figure
1.5 c). Il est a` noter qu’une estimation pre´cise de la position ne´cessite plus d’un
an d’observation. En effet, ce de´lai se traduit par une sinuso¨ıde de pe´riode 1
7. Par exemple au radiote´lescope de Nanc¸ay, une horloge a` rubidium est utilise´e pour dater
les observations.
8. Surface d’equipotentiel co¨ıncidant avec le niveau moyen de la mer sur Terre.
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an correspondant a` un re´volution comple`te de la Terre et il contribue, dans
le cas des pulsars jeunes, a` la de´rive´e d’ordre 2 de la fre´quence de rotation
du pulsar. Les mouvements propres du pulsar sur le plan du ciel en ascension
droite µα et en de´clinaison µδ peuvent aussi eˆtre de´termine´s et se refle`tent par
une augmentation de l’amplitude de la sinuso¨ıde relative a` la position dans les
re´sidus des temps d’arrive´e (figure 1.5 d).
∆π est l’equivalent de la parallaxe. Il peut eˆtre vu comme la diffe´rence temporelle
entre le TOA a` la Terre dans le cas ou` le front d’onde est conside´re´ comme
plan et la courbure effective du front d’onde (figure 1.4). Il est inversement
proportionnel a` la distance au pulsar et s’exprime comme :
∆π = − 1
cd
(~r × ~s)2 (1.8)
ou` c est la vitesse de la lumie`re, d la distance au pulsar, ~r le vecteur reliant le
SSB a` l’observatoire et ~s le vecteur reliant le SSB au re´fe´rentiel du pulsar ou le
centre de masse du syste`me dans le cas d’un syste`me binaire. On voit facilement
que dans le cas ou` le Pulsar, la Terre et le SSB sont aligne´s ce de´lai est nul, ces
deux derniers e´tant situe´s au meˆme endroit par rapport au front d’onde.
La parallaxe associe´e a` la de´termination du mouvement propre du pulsar sur
le plan du ciel (µ =
√
µ2α + µ
2
δ) intervient dans l’effet Shklovskii (Shklovskii,
1970) aussi connu en astronomie classique comme l’acce´le´ration se´culaire. Avec
le mouvement propre du pulsar, sa distance au SSB augmente, se traduisant
par une augmentation de l’acce´le´ration de la pe´riode de rotation observe´e par
rapport a` la valeur intrinse`que. L’expression de cette augmentation sera de´crite
au chapitre 2, l’effet e´tant calculable pour le pulsar J1614-2230.
Le de´lai Shapiro ∆S⊙ est duˆ au retard implique´ par la courbure de l’espace-
temps a` proximite´ des objets massifs du syste`me solaire. Le Soleil et Jupiter
sont les principaux contributeurs de cet effet.
Le de´lai Einstein ∆E⊙ est lui aussi un effet relativiste impliquant le de´calage
vers le rouge gravitationnel (redshift gravitationnel) et la dilatation temporelle
induite par les objets du syste`me solaire.
Parame`tres orbitaux d’un syste`me binaire
Dans le cas d’un syste`me binaire compose´ d’un pulsar de masse mp et d’un
compagnon de masse mc, on observe des variations dans les re´sidus des temps
d’arrive´e. Ces variations sont dues au mouvement du pulsar par rapport au
centre de masse du syste`me et doivent eˆtre corrige´es. Cinq parame`tres orbitaux
(Keple´riens) sont ne´cessaires pour de´crire l’orbite : Pb la pe´riode orbitale, e
l’excentricite´ du syste`me, T0 l’e´poque de passage au pe´riastre, ω la longitude du
nœud ascendant et x le demi-grand axe projete´ sur le plan du ciel x ≡ a sin i,
ou` a est le demi-grand axe et i l’inclinaison du syste`me par rapport au plan
du ciel. Dans le cas d’orbite serre´e avec un compagnon compact (une autre
e´toile a` neutrons ou une naine blanche), ou` les effets relativistes ne sont plus
ne´gligeables, des parame`tres Post-Keple´riens doivent eˆtre ajoute´s au mode`le.
La description de ces effets a e´te´ faite par Damour & Deruelle (1986) dans la
re´solution du proble`me a` deux corps de manie`re inde´pendante de toutes the´ories
de la Gravitation au premier ordre en v/c.
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Figure 1.4 – Sche´ma de l’effet de parallaxe. On peut voir l’orbite terrestre
centre´e sur le Soleil (S). Le signal en provenance du pulsar (P) se propage dans
la direction de la fleˆche. Le cas extreˆme du de´lais du a` un frond d’onde courbe
(en pointille´) par rapport un frond d’onde plan (en dur) est repre´sente´ lorsque
la Terre (T) est sur le meˆme plan que le Soleil compare´ a` la direction de la
source.
L’e´quation (1.6) devient :
tSSB = ttopo+ tcorr−δD/f2obs+∆R⊙+∆π+∆S⊙+∆E⊙+∆R+∆S+∆E+∆A
(1.9)
Les premiers termes suivants l’e´quation (1.6) sont les effets Ro¨mer, Shapiro et
Einstein applique´s au syste`me binaire. ∆A est l’aberration due au mouvement
orbital du pulsar. Ils s’expriment comme :
∆R = x sinω (cosu− e(1 + δr)) + x cosω sinu
(
1− e2(1 + δθ)
)1/2
∆E = γ sinu
∆S = −2r ln
(
1− e cosu− s (sinω(cosu− e) + cosω sinu(1− e2)1/2))
∆A = A (sin(ω +Ae(u)) + e sinω) +B (cos(ω +Ae(u))− e cosω)
(1.10)
ou` u l’anomalie excentrique, Ae(u) l’anomalie vraie :
u− e sinu = 2π
[(
T − T0
Pb
)
− P˙b
2
(
T − T0
Pb
)2]
(1.11)
Ae(u) = 2 arctan
((
1 + e
1− e
)1/2
tan
u
2
)
(1.12)
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En plus :
ω = ω0 +
ω˙Pb
2π
Ae(u) (1.13)
x = x0 + x˙(T − T0) (1.14)
e = e0 + e˙(T − T0) (1.15)
ou` ω0, x0 et e0 sont les valeurs de la longitude du pe´riastre, le demi-grand axe
et de l’excentricite´ a` un instant t0, ω˙ est l’avance du pe´riastre, γ le parame`tre
de´crivant les effets de dilatation temporelle et de redshift gravitationnel, P˙b, e˙,
x˙ les de´rive´es respectives de la pe´riode orbitale, l’excentricite´ et du demi-grand
axe projete´. r et s les parame`tres de l’effet Shapiro.
ω˙ = 3
(
GM⊙
c3
)2/3
n5/3
1
1− e2M
2/3 (1.16)
γ =
(
GM⊙
c3
)2/3
n−1/3
mc(mp + 2mc)
M4/3
(1.17)
r =
GM⊙
c3
mc (1.18)
s ≡ sin i =
(
GM⊙
c3
)−1/3
n2/3x
M2/3
mc
(1.19)
P˙b = −192π
5
(
GM⊙
c3
n
)5/3
f(e)
mpmc
M1/3
(1.20)
δr =
(
GM⊙
c3
)2/3
n2/3
3m2p + 6mpmc + 2m
2
c
M4/3
(1.21)
δθ =
(
GM⊙
c3
)2/3
n2/3
7
2m
2
p + 6mpmc + 2m
2
c
M4/3
(1.22)
f(e) =
(
1 +
73
24
e2 +
37
96
e4
)
(1− e2)−7/2 (1.23)
n =
2π
Pb
(1.24)
M = mp +mc (1.25)
Tous ces parame`tres ne de´pendant que des masses du pulsar et du compagnon,
la de´temination de deux d’entre eux permet de connaˆıtre ces dernie`res. Par
exemple, pour le pulsar J1614-2230 dont la chronome´trie est de´crite au cha-
pitre 2, la configuration particulie`re du syste`me (i ≃ 89◦) permet a` travers la
de´termination des parame`tres lie´s a` l’effet Shapiro de calculer (Demorest et al.,
2010) les masses du pulsar et de son compagnon respectivement demp ≃ 1.97M⊙
et mc ≃ 0.5M⊙. La masse particulie`rement e´leve´e du pulsar a permis de discri-
miner certaines e´quations d’e´tat de´crivant l’inte´rieur des e´toiles a` neutrons.
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1.3.4 TEMPO2
Originellement de´veloppe´ en FORTRAN dans les anne´es 1970 par Joe Taylor
et Dick Manchester et alors nomme´ TEMPO 9, ce programme d’analyse des temps
d’arrive´e fut re´e´crit en C et ame´liore´ principalement par Georges Hobbs en 2006
(Hobbs et al., 2006) sous son nom actuel de TEMPO2 10. Ce programme permet
a` partir des TOAs mesure´s a` l’observatoire de de´finir les parame`tres du mode`le
(Edwards et al., 2006). Cette proce´dure est simplement faite par minimisation au
sens des moindres carre´s de la diffe´rence temporelle entre les TOAs observe´s et
ceux pre´dits par un mode`le de de´part. Il en ressort un nouveau jeu de parame`tres
ame´liore´s. Chaque TOA est nume´rote´ tre`s pre´cise´ment a` partir d’un ensemble
de parame`tres de´finis a` une date pre´cise PEPOCH puis compare´ a` l’observation et
minimise´ :
χ2 =
N∑
i=1
(
φ(ti)− ni
σi
)2
, (1.26)
ou` ni est le nume´ro du pulse entier le plus proche du temps ti, σi l’incertitude
sur le TOA et N le nombre de TOAs.
Ces diffe´rences temporelles sont appele´es re´sidus des temps d’arrive´es et
l’existence de parame`tres incorrects ou` incomplets se traduira par des syste´ma-
tismes dans ces derniers comme montre´ sur la figure 1.5.
Cette chronome´trie pre´cise des temps d’arrive´e des impulsions radio des
pulsars a permis entre autres la premie`re de´tection de plane`tes extrasolaires
(Wolszczan & Frail, 1992), la premie`re de´tection indirecte des ondes gravita-
tionnelles en observant la de´croissance de l’orbite du pulsar B1913+16 (Taylor
& Weisberg, 1982) et les tests les plus pre´cis de la Relativite´ Ge´ne´rale en champ
fort a` ce jour par l’observation du double pulsar J0737-3037 (Kramer et al.,
2006).
9. http://www.atnf.csiro.au/people/pulsar/tempo/
10. http://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/tempo2/
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Figure 1.5 – Re´sidus de la chronome´trie de TOAs simule´s pour le pulsar J1614-
2230. a) L’erreur sur la pe´riode se traduit par une de´rive line´aire des re´sidus. b)
La mauvaise estimation de la de´rive´e premie`re de la pe´riode introduit un terme
quadratique comme le montre la formule 1.3, c) Une erreur sur la position se
mate´rialise par une sinuso¨ıde annuelle, d) une erreur sur le mouvement propre
par l’augmentation de l’amplitude de cette sinuso¨ıde. e) Effet de la non prise
en compte de la pe´riode orbitale du syste`me binaire sur les re´sidus. f) Residus
dans le cas de la non prise en compte de l’effet Shapiro.
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Chapitre 2
La Chronome´trie du Pulsar
J1614-2230 au
Radiote´lescope de Nanc¸ay
2.1 Introduction
Le pulsar J1614-2230, de´couvert au radiote´lescope de Parkes en 2004 (Hessels
et al., 2005), a connu re´cemment un certain succe`s lors de la de´termination de
sa masse par effet Shapiro (Demorest et al., 2010). Ce pulsar de pe´riode P=
3.15 ms est en syste`me binaire de pe´riode Pb = 8.7 jours avec un compagnon de
type naine blanche d’une masse ≃ 0.5 M⊙. La masse importante du compagnon
et l’inclinaison de l’orbite quasiment orthogonale au plan du ciel ont permis
de de´terminer avec pre´cision la masse du pulsar e´gale a` 1.97 M⊙. Cette masse
importante a permis entre autre de discriminer certaines e´quations d’e´tat de la
matie`re de´crivant l’inte´rieur d’une e´toile a` neutrons (Demorest et al., 2010) et
d’apporter un e´clairage sur la formation d’un tel objet (Tauris et al., 2011).
Dans ce chapitre nous pre´senterons a` travers le pulsar J1614-2230 la mise
en pratique du chapitre 1 depuis l’observation des impulsions radios jusqu’a`
la de´termination des TOAs et des parame`tres du mode`le. Dans un premier
temps nous pre´senterons le radiote´lescope de Nanc¸ay et son instrumentation
sans pour autant rentrer dans les de´tails de l’acquisition. Ensuite, a` travers
la librairie PSRCHIVE, nous montrerons les processus permettant de passer des
donne´es brutes apre`s aquisition a` un fichier de TOAs. Dans un troisie`me temps
nous de´taillerons la de´termination des parame`tres du pulsar en utilisant le pro-
gramme TEMPO2 de´crit brie`vement pre´ce´demment. Dans une dernie`re partie,
nous pre´senterons les conclusions astrophysiques et les e´le´ments nouveaux que
nous pourrons tirer des re´sultats de la chronome´trie a` Nanc¸ay.
2.2 Le Radiote´lescope de Nanc¸ay
Situe´ dans le Cher pre`s du village de Nanc¸ay, le grand radiote´lescope de
Nanc¸ay -inaugure´ en 1965- est un instrument de type Kraus, demi-me´ridien dont
la surface collectrice e´quivaut a` une parabole de 94 m de diame`tre. Pre´sente´ sur
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Figure 2.1 – Radiote´lescope de Nanc¸ay et repre´sentation sche´matique du trajet
du signal venant d’un pulsar.
la figure 2.1, il se compose d’un miroir plan de 200 m × 40 m orientable en
de´clinaison jusqu’a` une δlimite ∼ −40◦. Les ondes radios provenant de la source
viennent se re´fle´chir dessus pour ensuite eˆtre concentre´es par un miroir de forme
sphe´rique de 300 m × 35 m vers des re´cepteurs embarque´s sur un chariot focal.
Ce dernier peut se mouvoir sur une voie ferre´e de 100 m pour compenser la
rotation de la Terre et ainsi permettre des observations d’une heure environ.
Le chariot contient deux re´cepteurs en bande L (1.1-1.8 GHz) et bande S (1.7-
3.5 GHz). A la fre´quence 1.4 GHz, les performances de bruit du te´lescope sont
caracte´rise´es par une tempe´rature syste`me de 35 K et un gain d’antenne de 1.4
K.Jy−1.
Une fois le signal aquis, deux diffe´rentes instrumentations sont en place
a` Nanc¸ay permettant la de´dispersion du signal et une premie`re inte´gration
des donne´es de l’ordre de la minute. Ces deux instrumentations, BON (2004)
et BON512 (2011) pour Berkeley-Orle´ans-Nanc¸ay permettent respectivement
d’observer 128 MHz et 512 MHz de bande de´coupe´e en sous bandes de 4 MHz
ou` la de´dispersion cohe´rente est effectue´e. Puis l’inte´gration temporelle de l’ordre
de la minute est fait pour obtenir les premiers profils moyens. Les donne´es sont
alors enregistre´es au format PSRFITS. Une description pre´cise du fonctionnement
des instrumentations peut eˆtre trouve´e dans la the`se de Desvignes (2009).
2.3 Production des TOAs avec PSRCHIVE
Une fois les observations faites, la premie`re e´tape consiste a` produire un pro-
fil de re´fe´rence. Pour cela des observations avec un fort signal sur bruit (SNR)
sont choisies graˆce a` la commande psrstat permettant d’extraire diffe´rentes
me´ta-informations des fichiers. La commande :
psrstat -c snr -c freq -c bw -c be:name -c int:mjd [fichiers]
permet de re´cupe´rer dans l’ordre le SNR, la fre´quence centrale d’observation, la
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Figure 2.2 – Profil de re´fe´rence pour PSR J1614-2230 en fonction de la phase
du pulse. Il a e´te´ obtenu par l’empilement d’une dizaine d’observations avec un
bon SNR et inte´gre´es en temps et en fre´quence puis il a e´te´ lisse´. Les informa-
tions en haut du profil sont : la fre´quence centrale de l’observation (1485.262
MHz), la bande en fre´quence de l’observation (512 MHz), le nombre de secondes
repre´sentant l’inte´gration (3823.111) et le rapport signal sur bruit (943.444)
bande totale de l’observation, le nom et la date en MJD de toutes les observa-
tions contenues dans le dossier courant.
Puis ces diffe´rentes observations sont empile´es en phase rotationnelle (en
inte´grant en temps et fre´quence) graˆce a` la commande psradd et d’une e´phe´-
me´ride. Le profil de re´fe´rence ainsi produit a un fort SNR mais contient encore
du bruit sous forme de petites oscillations. Ces dernie`res sont retire´es graˆce a` la
commande psrsmooth. Le profil de re´fe´rence ainsi obtenu est montre´ en figure
2.2.
Les observations brutes peuvent eˆtre ge´ne´ralement visualise´es graˆce aux com-
mandes pav qui permet de produire des figures des observations et pazi permet-
tant d’inte´ragir directement avec les observations. Cette visualisation interactive
permet entre autre de controˆler les profils inte´gre´s en temps en fonction de la
phase (figure 2.3) ou en fre´quence en fonction de la phase (figure 2.4). Elle per-
met aussi dans le cas ou` des bandes sont domine´es par des interfe´rences de les
supprimer et de sauvegarder ces changements.
Lors de notre travail sur le pulsar J1614-2230, nous avons duˆ travailler
avec des observations venant d’instrumentations et de re´cepteurs diffe´rents de
Nanc¸ay. Quatre jeux de donne´es ont e´te´ re´duits pour produire des TOAs : deux
jeux de donne´es venant de BON avec les re´cepteurs L-band et S-band et deux
autres venant de BON512 avec les deux meˆmes re´cepteurs. Cela nous a conduit
a` devoir produire pour chacun des jeux un profil de re´fe´rence pour s’affranchir
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Figure 2.3 – Observation sur une heure de PSR J1614-2230 avec l’instrumenta-
tion BON512 tel que le programme PSRCHIVE la repre´sente avec l’utilisation de
la commande pav. Les donne´es ont e´te´ inte´gre´es sur toute la bande de fre´quence
de toutes variations du profil en fre´quence. Cela inclut le fait que chaque instru-
mentation n’ope`re pas sur la meˆme largeur de bande de fre´quence (128 et 512
MHz) et que deux profils sont ne´cessaires pour chacune.
Une fois les profils de re´fe´rence obtenus, les donne´es ont e´te´ inte´gre´es en
temps et sur des bandes de 32 MHz (voir figure 2.5) a` l’aide de la commande :
pam -T -f 8 -E [ephemeride] -e [extension] [fichiers]
ou` -T inte`gre en temps en prenant en compte l’e´phe´me´ride associe´e, -f 8
inte`gre en fre´quence sur 8 canaux individuels, -E [ephemeride] appelle un
fichier d’e´phe´me´ride et -e [extension] donne au fichier en sortie l’extension
demande´e.
Une fois les donne´es re´duites, les temps d’arrive´e sont de´termine´s en utilisant
la me´thode de´crite au chapitre 1.3.1. A l’aide des profils de re´fe´rence nous avons
ensuite de´termine´ les TOAs pour chaque sous bande de 32 MHz en utilisant la
commande :
pat -f "tempo2 -i -r" -s [template] [fichiers] > TOA.tim
-f "tempo2 -i -r" donne le format de sortie (ici TEMPO2) avec les informa-
tions concernant l’instrument (-i) et le re´cepteur (-r), -s permet de spe´cifier
le profil de re´fe´rence. La liste des TOAs ainsi produits est enregistre´e dans le
fichier TOA.tim. Ce fichier ressemble ainsi a` :
FORMAT 1
nupcalibP.F 1216.131 55811.708430715075518 2.147 f -i NUPPI -r ROACH
nupcalibP.F 1249.346 55811.708430692816372 1.400 f -i NUPPI -r ROACH
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Figure 2.4 – Observation sur la bande de fre´quence de 512 MHz de PSR
J1614-2230 avec l’instrumentation BON512 tel que le programme PSRCHIVE la
repre´sente avec l’utilisation de la commande pav. Les donne´es ont e´te´ inte´gre´es
temporellement sur toute la dure´e de l’observation. On observe vers 1290 et
1360 MHz deux bandes sature´es par des interfe´rences que l’on nettoiera avec la
commande pazi.
Figure 2.5 – Observation en fre´quence de PSR J1614-2230 avec l’instrumenta-
tion BON512 ou` les canaux de 4 MHz ont e´te´ inte´gre´s sur 32 MHz.
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nupcalibP.F 1280.013 55811.708430715476382 0.697 f -i NUPPI -r ROACH
nupcalibP.F 1311.907 55811.708430703431184 0.610 f -i NUPPI -r ROACH
nupcalibP.F 1344.932 55811.708430693180633 3.535 f -i NUPPI -r ROACH
nupcalibP.F 1376.030 55811.708430688736930 1.943 f -i NUPPI -r ROACH
Le premier membre correspond au fichier PSRFITS utilise´, le second a` la
fre´quence centrale, le troisie`me est le TOA mesure´ en MJD suivi de l’erreur sur
la de´termination de ce dernier (en µs). Viennent ensuite le code de l’observatoire
(ici f correspond a` Nanc¸ay), l’instrumentation (ici NUPPI correspond a` BON512)
et le code du re´cepteur.
La de´termination de nos TOAs est de´pendante des profils de re´fe´rence uti-
lise´s, car le point de re´fe´rence de ces derniers n’a aucune raison d’eˆtre au meˆme
endroit. Nous obtenons donc quatre se´ries de TOAs artificiellement de´calle´s.
Nous sommes oblige´s, a` partir de l’un d’entre eux, de calculer un retard en
phase respectif a` chacun des autres. Une fois ce retard de´termine´ pour chacun
des profils de re´fe´rence, nous l’appliquons a` tous les TOAs de´termine´s avec ce
dernier. Il se traduit par l’ajout a` la fin de chaque ligne du fichier de TOAs d’une
e´tiquette -padd <phase>. Avec trois profils de re´fe´rence rapporte´s au premier,
tous les TOAs sont maintenant relie´s entre eux sans de´calage temporel apparent.
2.4 De´termination des parame`tres du pulsar et
utilisation de TEMPO2
Nous allons maintenant nous pencher sur l’analyse des TOAs pour la de´ter-
mination des parame`tres lie´s au pulsar et en particulier sa parallaxe.
Pour cette e´tude, nous n’avons pas uniquement utilise´ des donne´es provenant
du radiote´lescope de Nanc¸ay mais nous les avons associe´es a` d’autres provenant
d’autres radiote´lescopes. Ces autres donne´es proviennent du radiote´lescope de
Parkes, un te´lescope constitue´ d’une antenne circulaire de 64 me`tres situe´ en
Australie et du Green Bank Teslescope (GBT), un te´lescope de 100 me`tres
situe´ en Virginie Occidentale aux Etats-Unis. Ces donne´es ont de´ja` servi lors
de la de´termination de la masse de ce pulsar et les informations les concernant
sont dans Demorest et al. (2010). Ces diffe´rentes observations provenant de ra-
diote´lescopes et d’instrumentations diffe´rents, elles pre´sentent des de´lais entre
elles qui sont dus a` des aspects physiques des instrumentations (longueur de
cable entre le re´cepteur et l’instrumentation, architecture de l’instrumentation
. . .). Sur la figure 2.6 sont montre´s les de´lais pour l’ensemble des donne´es uti-
lise´es. La figure 2.7 de´taille ces de´lais pour trois jeux de donne´es. Pour palier
ce proble`me, nous rajoutons des parame`tres sans sens physique pour le pulsar
lui meˆme mais qui traduisent ces diffe´rents de´lais entre les instrumentations
utilise´es.
La de´termination de ces parame`tres appele´s ”jumps” ne´cessite de rattacher
ces diffe´rentes observations en estimant le de´lai visible entre ces instrumenta-
tions. Pour cela, il faut bien suˆr ne de´terminer aucun parame`tre intrinse`que
au pulsar en meˆme temps que l’on estime ces valeurs de jumps. Deux jeux de
donne´es provenant d’instrumentations diffe´rentes et se recouvrant partiellement
en temps sont utilise´s pour de´terminer le de´lai entre eux. Cette ope´ration est
re´pe´te´e pour tous les jeux de donne´es en utilisant comme jeu de re´fe´rence les
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Figure 2.6 – Interface graphique du logiciel TEMPO2 dans le cas ou` les
de´lais entre les diffe´rentes observations pour PSR J1614-2230 ne sont pas pris
en compte. Les diffe´rentes couleurs pour les observations correpondent aux
diffe´rentes fre´quences d’observation : ici, le vert correspond a` 1.4 GHz et le
violet a` 2 GHz. Voir la figure 2.7 pour un zoom sur ces donne´es.
donne´es de BON128. Une fois ce travail accompli on peut calculer par ajus-
tement les parame`tres lie´s au pulsar. La figure 2.8 montre les re´sidus finaux
obtenus pour le pulsar J1614-2230 a` partir du logiciel TEMPO2 en utilisant la
commande :
tempo2 -gr plk -f fichier.par fichier.tim
L’option -gr permet d’utiliser les diffe´rentes extensions, ici plk permet la
visualisation graphique. L’option -f permet de pre´ciser un fichier de parame`tres
(.par) et un fichier de TOAs (.tim).
Pour pouvoir avoir une meilleure de´termination des parame`tres recherche´s,
nous avons utilise´ une extention de TEMPO2 permettant de re´aliser une chaˆıne
de Markov-Monte-Carlo (MCMC) sur les parame`tres de´sire´s afin d’estimer les
erreurs lie´es a` ces derniers. Dans ce plugin, les chaˆınes MCMC explorent l’es-
pace des parame`tres a` de´terminer en calculant une vraisemblance base´e sur une
statistique (χ2) en suivant le principe de´taille´ au chapitre 4. Pour notre analyse
nous nous sommes penche´s sur les parame`tres qui ont e´volue´s le plus compare´
aux travaux pre´ce´dents sur ce pulsar : la parallaxe (e´quation 1.8) et le mouve-
ment propre. Les figures 2.9 et 2.10 montrent les histogrammes issus de cette
analyse. Alors que le mouvement propre reste proche des valeurs obtenues par
Demorest et al. (2010), la parallaxe est maintenant re´ellement de´termine´e. Elle
implique de´sormais une distance environ deux fois plus proche que la limite
supe´rieure pose´e par Demorest et al. (2010), a` savoir 617±40 parsecs.
Nous pre´sentons dans le tableau 2.1 les valeurs de l’ensemble des parame`tres
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.Figure 2.7 – Interface graphique du logiciel TEMPO2 zoomant sur les de´lais entre
les observations venant du Green Bank Telescope et des deux instrumentations
de Nanc¸ay BON et BON512 (donne´es en bas a` droite de la figure 2.6. On peut
voir que ces de´lais ne s’appliquent pas juste aux te´lescopes mais de´pendent bien
des instrumentations elles-meˆmes. De haut en bas et de gauche a` droite : GUPPI
(GBT), BON (Nanc¸ay), BON512 (Nanc¸ay). Le code couleur est le meˆme que
sur la figure 2.6.
Figure 2.8 – Re´sidus pour le pulsar J1614-2230 donne´s par le logiciel TEMPO2.
Les carre´s rouges repre´sentent les diffe´rents parame`tres qui ont e´te´ ajuste´s. La
valeur du RMS pour ces derniers est de 1.278 µs.
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Figure 2.9 – Fonction de densite´ de probabilite´ pour le mouvement propre de
PSR J1614-2230. Cent boˆıtes ont e´te´ utilise´es pour cet histogramme et 105 points
ont e´te´ tire´s pour cette chaˆıne. La courbe violette repre´sente notre meilleur
ajustement par une gaussienne : valeur centrale 30.56 mas/an−1 ± 0.15.
obtenus pour PSR J1614-2230.
2.5 Conse´quences Astrophysiques
Le pulsar J1614-2230 a e´te´ observe´ dans le domaine des ondes radios mais
aussi dans celui des rayons gammas (Abdo et al., 2010). Une observation optique
de la naine blanche compagnon a aussi e´te´ re´alise´e (Bhalerao & Kulkarni, 2011).
Les nouvelles valeurs de´termine´es pour la parallaxe et pour le mouvement propre
ont des conse´quences sur ces observations puisque ces parame`tres rentrent en
jeu lors de l’interpre´tation de ces observations.
2.5.1 Observation en Gamma
Les observations du flux de rayon gamma venant d’un pulsar permettent
de de´terminer, si la distance est connue, l’efficacite´ η de conversion de la perte
d’e´nergie E˙ due au ralentissement de la rotation en rayonnement gamma a`
travers sa luminosite´ gamma Lγ . Elle est de´finit comme :
η = Lγ/E˙ (2.1)
L’e´nergie perdue s’exprime comme :
E˙ = 4π2IP˙P−3 (2.2)
ou` I est le moment d’inertie du pulsar. Pour pouvoir calculer correctement cette
valeur nous devons connaˆıtre la valeur intrinse`que du ralentissement du pulsar
qui diffe`re de celle mesure´e duˆ a` l’effet Shklovskii ou acce´le´ration se´culaire que
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Figure 2.10 – Fonction de densite´ de probabilite´ pour la parallaxe de PSR
J1614-2230. Cent boˆıtes ont e´te´ utilise´es pour cet histogramme et 105 points
ont e´te´ tire´s pour cette chaˆıne. La courbe violette repre´sente notre meilleur
ajustement par une gaussienne : valeur centrale 1.62 mas/±0.04.
Table 2.1 – Parame`tres pour PSR J1614-2230
Parame`tre Valeur
Pe´riode 3.15080765343(8) ms
De´rive´e premie`re (obs) 9.622822(6)×10−21s · s−1
De´rive´e premie`re (corrige´e) 5.2(1)×10−21s · s−1
Longitude ecliptique (λ) 245.788275(6)◦
Latitude ecliptique (β) −1.257(4)◦
Mouvement propre en λ∗ 9.55(1) mas · an−1
Mouvement propre en β∗ −29.0(7) mas · an−1
Mesure de dispersion 34.48653(4) pc.cm−3
Parallaxe∗ 1.62(4) mas
Epoque de re´fe´rence (MJD) 53,600
Pe´riode orbitale (Pb) 8.68661942100(9) jours
Demi grand axe projete´ 11.29119743(7) sl∗∗
1er parame`tre de Laplace (e sinω) 8.741952957(9)×10−8
2nd parame`tre de Laplace (e cosω) -1.341418654(9)×10−6
Epoque du nœud ascendant 52331.17010962(3) MJD
Masse du pulsar 1.96(2) M⊙
Sinus de l’inclinaison 0.999896(3)
Masse du compagnon 0.499(3) M⊙
RMS des re´sidus 1.278 µs
Nombre de TOAs 3517
Age 6.8 Gyr
* Parame`tres estime´s avec les chaines MCMC.
** sl=seconde-lumie`re.
29
nous avons pre´sente´ au chapitre pre´ce´dent. Cet effet s’exprime en fonction de la
distance et du mouvement propre du pulsar comme (Shklovskii, 1970) :
P˙vraie = P˙obs − Pµ2d/c (2.3)
P˙vraie est la valeur intrinse`que du ralentissement, P˙obs la valeur observe´e, µ le
mouvement propre et d la distance du pulsar. On voit donc que la perte d’e´nergie
par ralentissement E˙ de´pend donc de la distance et du mouvement propre du
pulsar.
E˙ est aussi de´pendant du moment d’inertie choisi pour l’e´toile a` neutrons.
La valeur canonique ge´ne´ralement accepte´e est celle de 1045g · cm2. Cette valeur
est calcule´e a` partir des valeurs canoniques de masse (1.4 M⊙) et de rayon (5-10
km) pour une e´toile a` neutrons. Ces valeurs ne peuvent eˆtre choisies pour notre
cas. En effet, la masse calcule´e de 1.97 M⊙ et les diffe´rentes courbes de la masse
en fonction du rayon pour diffe´rentes e´quations d’e´tat pre´sente´es dans Demorest
et al. (2010) donnent des rayons entre 11 et 15 km. Pour de´terminer l’efficacite´
du processus nous prendrons en compte ces valeurs possibles du rayon de l’e´toile.
La luminosite´ gamma Lγ s’exprime elle comme :
Lγ = 4πd
2fΩG100 (2.4)
fΩ est le facteur de correction de flux et G100 est le flux d’e´nergie et est de´fini
comme :
G100 =
∫ 100GeV
100MeV
E
dN
dE
dE (2.5)
Ou` dNdE est la quantite´ de photons dans l’intervalle dE a` l’e´nergie E. Le facteur
de correction est pris a` 1 et la valeur de G100 est celle du catalogue de source
Fermi. Le de´tail des diffe´rentes mesures faites peut eˆtre consulte´ dans Abdo et al.
(2010). La valeur estime´e de Lγ a` partir de notre nouvelle valeur de distance
donne Lγ= 1.25× 1033 erg.s−1 ± 0.2.
A partir de cette valeur de la luminosite´ et des valeurs de E˙ obtenues a`
partir de nos nouvelles de´terminations de la distance et du mouvement propre
et qui par le moment d’inertie est fonction du rayon de l’e´toile, nous pouvons
tracer la valeur de l’efficacite´ η en fonction de ce rayon (figure 2.11). La valeur
donne´e par Abdo et al. (2010) donnait une efficacite´ pour cette conversion de
l’ordre de 100 %. Nous voyons ici que nos estimations de la distance et du
mouvement propre permettent, quelque soit la valeur du rayon, de ramener
l’efficacite´ a` des valeurs infe´rieures a` 5 %, ce qui est une valeur beaucoup plus
cohe´rente pour la conversion de l’e´nergie de rotation du pulsar en rayon gamma.
En effet, nos savons que les processus de ralentissement doivent se traduire par
plusieurs phe´nome`nes autres que l’e´mission gamma (e´mission radio, e´mission
gravitationnelle . . .) et qu’une conversion de 100 % est loin d’eˆtre re´aliste.
2.5.2 Observation de la Naine Blanche Compagnon
Le pulsar J1614-2230 est dans un syste`me binaire. Son compagnon est une
naine blanche d’une masse de 0.5 M⊙. Bhalerao & Kulkarni (2011) ont fait une
observation optique en bande R de ce compagnon et ont pu ainsi de´terminer
l’aˆge de ce dernier a` partir de la magnitude absolue qui est de´duite de la distance
pre´ce´demment admise pour ce pulsar et de la magnitude observe´e. La magnitude
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Figure 2.11 – Efficacite´ de la conversion de l’e´nergie de rotation en rayonnement
gamma en fonction du rayon de l’e´toile. La ligne centrale pleine est la valeur
estime´e de η. Les courbes en pointille´ sont les limites a` 1σ sur l’incertitude. On
remarque que quelque soit la valeur du rayon pour PSR J1614-2230, l’efficacite´
de cette conversion est infe´rieure a` 5 %.
absolue M s’exprime en fonction de la distance et de la magnitude observe´e m
comme :
M = 5− 5 log(d) +m−AR (2.6)
AR est l’extinction due au milieu interstellaire dans la direction du pulsar pour
la bande R. La valeur de l’extinction dans cette direction est choisie a` partir de la
valeur de la mesure de dispersion faite sur le signal venant du pulsar (DM=34.5
pc.cm−3) ce qui correspond au tiers de la colonne d’absorption galactique ce qui
donne A = 0.22. A partir de la magnitude observe´e de 24.3 ± 0.1, on peut en
de´duire la valeur de la magnitude absolue pour cet objet a` 15.1 ± 0.15.
De la`, on peut graˆce au mode`le de refroidissement d’une naine blanche en
de´duire l’aˆge pour ce syste`me. A partir des valeurs donne´es par (Chabrier et al.,
2000) pour une naine blanche de 0.5 M⊙, on peut tracer l’aˆge de l’e´toile en
fonction de la magnitude absolue. La figure 2.12 pre´sente les valeurs donne´es
par Chabrier et al. (2000) avec l’ajustement que nous avons re´alise´ pour calculer
l’aˆge du syste`me.
Notre valeur estime´e pour l’aˆge est donc de 6.8 Gyr ce qui diffe`re de la valeur
de 2.2 Gyr donne´e par Bhalerao & Kulkarni (2011). La formation du syste`me
binaire pulsar milliseconde-naine blanche est donc plus vieux que pre´ce´demment
estime´.
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Figure 2.12 – Age d’une naine blanche d’une masse de 0.5 M⊙ en fonction
de sa magnitude absolue. La courbe rouge repre´sente les valeurs donne´es par
Chabrier et al. (2000) et la courbe verte notre ajustement.
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Chapitre 3
Ondes Gravitationnelles et
Me´thodes de De´tection
3.1 Introduction
La the´orie de la gravitation universelle d’Isaac Newton, expose´e dans ses Phi-
losophiae Naturalis Principia Mathematica, parue dans sa version finale en 1687,
de´crit la gravite´ comme une force instantane´e, de porte´e infinie, s’appliquant a`
distance entre des corps posse´dant une masse. Cette description de la gravite´,
malgre´ son incroyable pouvoir explicatif (mouvement des corps ce´lestes, com-
portement des fluides. . .) fut de`s le de´part soumise aux critiques d’un point de
vue me´caniste. En effet, cette approche est acceptable mathe´matiquement mais
n’expose en rien les ”me´canismes” physiques sous-jacents. Ainsi Huygens trou-
vera le principe d’attraction ”absurde” (Huygens, 1690a) et Leibniz s’e´tonnera
que Newton ne se soit pas pre´ocupe´ de trouver la cause de la loi de la gravi-
tation (Huygens, 1690b). Newton lui meˆme s’en justifiera : ” Mais notre but
est seulement de retracer la quantite´ et les proprie´te´s de cette force a` partir
des phe´nome`nes, et d’appliquer ce que nous de´couvrons comme de simples cas
comme des principes, graˆce auxquels, sur un mode mathe´matique, nous pouvons
estimer les effets dans les cas les plus approfondis [...] Nous avons dit sur un
mode mathe´matique, afin d’e´viter toutes les questions concernant la nature ou
la qualite´ de cette force. . .”(Newton, 1687). De plus, le caracte`re instantane´ de
son action sera aussi difficilement acceptable. En effet, comment justifier que la
gravitation soit la seule a` se propager instantane´ment alors que la lumie`re ou le
son se propagent a` vitesse finie ? Cette contradiction trouvera son ache`vement
avec l’e´laboration par Albert Einstein en 1905 de la relativite´ restreinte qui, a`
partir du principe d’e´quivalence des re´fe´rentiels galile´ens stipulant que les lois
physiques s’expriment de la meˆme fac¸on quelque soit le re´fe´rentiel 1, de´montre
l’existence d’une vitesse limite en celle de la lumie`re. Dix ans plus tard, l’explica-
tion ”physique” de la gravitation verra le jour avec l’introduction de la relativite´
ge´ne´rale d’Einstein ou` il de´crit cette dernie`re non plus comme une force mais
comme le re´sultat de la courbure de l’espace-temps lui-meˆme. Ainsi, le principe
d’action a` distance est explique´ et le caracte`re fini de la vitesse de propagation
1. Ce principe met lui aussi a` mal un des postulats de la gravitation Newtonienne qui
postule l’existence d’un re´fe´rentiel absolu.
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Figure 3.1 – Diminution du temps de passage au pe´riastre pour le pulsar binaire
B1913+16 en seconde au cours du temps. On peut observer le bon accord avec
la pre´diction de la relativite´ ge´ne´rale de la perte de´nergie par rayonnement
gravitationnel. Figure provenant de Weisberg et al. (2010)
de la gravitation est de´montre´ dans un article de 1916 (corrige´ en 1918) (Ein-
stein, 1918) ou` il pre´dit l’existence d’ondes gravitationnelles, re´sultantes de la
perte d’e´nergie par de´formation de l’espace-temps d’un syste`me d’objets massifs
en mouvement. 2
En 1974, une premie`re preuve expe´rimentale indirecte de l’existence des
ondes gravitationnelles fut faite par Taylor & Weisberg (1989) graˆce a` la de´-
couverte (Hulse & Taylor, 1975) et l’observation syste´matique du premier pul-
sar binaire B1913+16 de pe´riode orbitale Pb ≈ 7 h 45 mins. Ils observent une
de´croissance de l’orbite du syste`me au cours du temps en accord avec une perte
d’e´nergie par rayonnement gravitationnel pre´dite par la relativite´ ge´ne´rale (fi-
gure 3.1). Cette de´couverte leur valut le prix Nobel de Physique en 1993.
Depuis, d’autres syste`mes binaires d’e´toiles a` neutrons ont e´te´ de´couverts
qui ont aussi montre´ ce phe´nome`ne, comme le pulsar double J0737-3039A/B
(Kramer et al., 2006). Re´cemment, un syste`me binaire de naines blanches de
pe´riode 12,75 minutes a e´te´ observe´ pre´sentant lui aussi une de´croissance orbitale
en accord avec ce phe´nome`ne (Hermes et al., 2012).
2. L’ide´e des ondes gravitationnelles n’e´tait pas nouvelle. De´ja` Laplace en 1805 avait com-
pris que si la gravitation avait une vitesse de propagation finie, alors deux objets orbitant l’un
autour de l’autre devaient perdre de l’e´nergie par rayonnement gravitationnel. Henri Poincare´
l’avait aussi pre´dit en 1905 (Poincare´, 1906).
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Dans la suite de ce chapitre nous donnerons une bre`ve introduction sur les
ondes gravitationnelles en pre´sentant les principes fondamentaux relatifs a` leur
nature. Nous pre´senterons ensuite les diffe´rentes sources d’ondes gravitation-
nelles et les me´thodes associe´es a` ces dernie`res selon le type et les bandes de
fre´quence d’e´mission. Nous terminerons ce chapitre en nous concentrant sur les
sources cibles de la chronome´trie d’un re´seau de pulsar en de´taillant le principe
et les diffe´rents signaux attendus.
3.2 Les Ondes Gravitationnelles
La relativite´ ge´ne´rale de´crit la force de gravitation comme la conse´quence de
la de´formation de l’espace-temps. Dans cette the´orie, les ondes gravitationnelles
sont des propagations des de´formations de cet espace-temps et vont a` la vitesse
de la lumie`re.
Dans cette section, nous de´crirons le contexte the´orique des ondes gravita-
tionnelles. Cette the`se n’e´tant pas un travail the´orique sur les ondes gravitation-
nelles, nous ne rentrerons pas dans une de´marche de´monstrative mais resterons a`
un niveau descriptif. Ainsi, nous ne ferons que pre´senter les principes the´oriques
relatifs aux ondes gravitationnelles sans les de´montrer. Ces concepts de´veloppe´s
dans la suite sont principalement tire´s du cours Relativite´ Ge´ne´rale de Master
2 d’Eric Gourgoulhon (Gourgoulhon, 2013) auquel on pourra se re´fe´rer pour le
de´tail des calculs. On pourra aussi consulter la the`se d’Antoine Petiteau (Peti-
teau, 2008) et le cours d’Alexandra Buonanno donne´ a` l’e´cole d’e´te´ des Houches
en 2006 (Buonanno, 2007).
En relativite´ ge´ne´rale, on peut de´finir l’intervalle spatio-temporel invariant
par changement de re´fe´rentiel comme 3 :
ds2 = gµνdx
µdxν , (3.1)
ou` gµν est le tenseur me´trique et les (dx
µ) constituent les composantes du vec-
teur infinite´simal spatio-temporel. Ces composantes sont au nombre de quatre :
la coordonne´e temporelle (indice 0) et les trois coordonne´es spatiales (indices 1
a` 3) (ct, ~x). Ce tenseur me´trique est de´fini a` partir de l’equation d’Einstein :
Rµν − 1
2
Rgµν =
8πG
c4
Tµν , (3.2)
ou` Rµν est le tenseur de Ricci, R la courbure scalaire, Tµν le tenseur e´nergie-
impulsion, G la constante gravitationnelle et c la vitesse de la lumie`re. Les ondes
gravitationnelles e´tant une de´formation de l’espace-temps, on peut exprimer le
tenseur me´trique comme la somme de la me´trique de l’espace plat et d’une
perturbation :
gµν = ηµν + hµν , (3.3)
ou` ηµν est la me´trique de Minkowski de´crivant l’espace plat pseudo-euclidien
et hµν la perturbation due aux ondes gravitationnelles. ηµν se pre´sente sous la
3. Dans cette formule ainsi que dans la suite de cette the`se nous utiliserons la convention
de sommation d’Einstein ou` lorsque un indice est re´pe´te´ en position haute et basse, la somme
sur ses valeurs est implicitement faite. Ici :gµνdxµdxν =
∑
3
0
∑
3
0
gµνdx
µdxν
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forme :
ηµν =


c2 0 0 0
0 −1 0 0
0 0 −1 0
0 0 0 −1

 (3.4)
Apre`s line´arisation de l’e´quation d’Einstein on obtient pour la de´formation hµν :
✷h¯µν =
16πG
c4
Tµν , (3.5)
o‘u h¯µν est l’expression de la perturbation dans la jauge de Lorenz et satisfait
donc la condition :
∂
∂xµ
(
ηµν h¯αν
)
= 0. (3.6)
L’e´quation 3.5 est celle d’une onde gravitationnelle.
3.2.1 Propagation des Ondes Gravitationnelles
Dans le cas d’une propagation dans le vide ou` le terme source Tµν = 0, en
recherchant une solution sous forme d’une onde plane monochromatique pour
les e´quations 3.5 et 3.6, on peut exprimer la perturbation comme :
hµν =


0 0 0 0
0 h+ h× 0
0 h× −h+ 0
0 0 0 0

 (3.7)
Dans cette nouvelle base, la perturbation est appele´e transverse sans trace
(transverse-traceless), elle est note´e hTTµν . h+ et h× sont appele´s les modes de
polarisation de l’onde gravitationnelle. Ces deux modes sont inde´pendants et
dans le cadre de la relativite´ ge´ne´rale, une onde gravitationnelle est de´crite par
la superposition de ces deux e´tats. 4
hµν = h+e
+
µν + h×e
×
µν , (3.8)
ou` e+µν et e
×
µν sont les tenseurs des modes inde´pendants. La figure 3.2 montre
l’effet de chacun de ces modes sur un anneau de particules massives lors du
passage d’une onde gravitationnelle de pe´riode T dans le plan de la figure.
3.2.2 Emission des Ondes Gravitationnelles
L’e´mission des ondes gravitationnelles est due aux mouvements de corps
massifs les uns par rapport aux autres. Ce mouvement cre´e une perturbation de
l’espace-temps environnant se propageant a` la vitesse de la lumie`re. La re´solution
de l’e´quation 3.5 donne une solution dans le cas ge´ne´ral au point d’espace-temps
(t, ~x) sous la forme :
h¯αβ(t, ~x) =
∫
Tαβ
(
t− 1c |~x− ~x′|, ~x′
)
|~x− ~x′| d
3~x′ (3.9)
4. Il existe dans des the´ories alternatives de la gravitation d’autres modes de polarisation.
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Figure 3.2 – De´formation d’un anneau de particules massives lors du passage
d’un onde gravitationnelle monochromatique de pe´riode T se propageant per-
pendiculairement au plan de la figure. En haut l’effet de la polarisation +, en
bas l’effet de la polarisation ×
. Figure venant de (Gourgoulhon, 2013).
Dans le cas d’une source lentement variable et faiblement relativiste, la pertur-
bation dans la jauge TT peut eˆtre exprime´e en fonction du tenseur moment
d’inertie :
hTTij (t, ~x) =
2G
c4r
[
P ki P
l
j −
1
2
PijP
kl
]
d2Iij
dt2
(
t− r
c
)
(3.10)
ou` Pij est l’ope´rateur de projection transverse et Iij le tenseur moment d’inertie.
En utilisant la formule du moment quadrupolaire de masse pour la source :
Qij(t) =
∫
source
ρ(t, ~x)
(
xixj − 1
3
xkx
kδij
)
d3x (3.11)
On peut e´crire la perturbation comme :
hTTij (t, ~x) =
2G
c4r
[
P ki P
l
j −
1
2
PijP
kl
]
d2Qij
dt2
(
t− r
c
)
(3.12)
Cette formule est appele´e formule du quadrupoˆle.
3.2.3 Flux d’Energie, Luminosite´ et Amplitude des Ondes
Gravitationnelles
La source perd de l’e´nergie par e´mission d’ondes gravitationnelles qui trans-
portent cette dernie`re. Loin de la source ou` l’espace-temps peut eˆtre conside´re´
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comme plat, le tenseur e´nergie-impulsion est le tenseur d’Isaacson :
Tαβ =
1
32πG
〈
∂hTTij
∂xα
∂hTTij
∂xβ
〉
(3.13)
Le flux F transporte´ s’obtient pour une onde se propageant le long de l’axe z a`
partir de la composante Ttz du tenseur et s’exprime comme :
F =
c3
16πG
〈
h˙2+ + h˙
2
×
〉
, (3.14)
ou` dans ces formules 〈. . . 〉 indique une moyenne sur plusieurs longueurs d’onde.
Pour une source monochromatique, les moyennes
〈
h˙2+
〉
=
〈
h˙2×
〉
= (2πf)2h2/2.
Le flux s’exprime alors comme :
F =
πc3
4G
f2h2, (3.15)
ou` h = |hTTij |. L’ordre de grandeur de l’amplitude de l’onde peut eˆtre estime´e
en conside´rant que l’e´nergie de l’onde correspond a` l’e´nergie perdue par rayon-
nement gravitationnel pendant un temps τ sur l’ensemble de la sphe`re de rayon
r centre´e sur la source :
∆E ≈ 4πr2Fτ, (3.16)
ce qui donne pour l’amplitude h :
h ≈ 1
πrf
√
G∆E
τc3
. (3.17)
En de´finissant l’efficacite´ d’e´mission de la source comme ǫ = ∆E/mtotc
2 ou`mtot
est la masse totale de la source et en conside´rant que le temps caracte´ristique
τ ∼ 1/f , l’amplitude s’exprime :
h ≈ 1
πr
√
Gmtotǫ
fc
, (3.18)
ce qui nume´riquement permet de donner un ordre de grandeur de l’amplitude
de l’onde :
h ≈ 2× 10−13
(
M
108M⊙
)1/2(
1Gpc
r
)(
10nHz
f
)−1/2(
3ans
τ
)1/2
ǫ1/2 (3.19)
3.3 Interfe´rome`tres et Sources Associe´es
Le formule du quadrupoˆle faisant intervenir dans son expression uniquement
la de´rive´e seconde par rapport au temps du moment quadrupoˆlaire, l’e´mission
d’ondes gravitationnelles ne peut exister que si la source est asyme´trique. Cette
dernie`re peut eˆtre issue directement de la structure de la source si elle est unique
ou bien de syste`mes de plusieurs objets. Dans la suite nous pre´sentons rapi-
dement les diffe´rentes sources de´tectables par les me´thodes intefe´rome´triques
ainsi que les instruments sans rentrer dans le de´tail et les aspects techniques
des de´tecteurs. Nous examinerons les de´tecteurs en distinguant les bandes de
fre´quence auxquelles ils sont sensibles.
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3.3.1 Les De´tecteurs Terrestres
Les de´tecteurs terrestres sont principalement des interfe´rome`tres de type
Michelson dont les bras orthogonaux vont de quelques centaines de me`tres a`
quelques kilome`tres. Un laser est divise´ en deux faisceaux qui parcourent cha-
cun des bras avant d’interfe´rer a` leur retour. Le passage de l’onde change la
longueur des bras de l’interfe´rome`tres et modifie ainsi la position des franges
d’interfe´rences. Ces modifications sont extreˆmement faibles. Pour une amplitude
h ∼ 10−21 la variation en longueur d’un bras de L = 3 km serait ∆L ∼ 10−18
m, ce qui repre´sente un millie`me de la taille d’un atome. Ces de´tecteurs doivent
isole´s de toutes sources de bruits terrestres en particulier des bruits sismiques.
A l’heure actuelle, trois grands interfe´rome`tres terrestres sont en activite´ :
GEO 600 : situe´ en Allemagne pre`s de la ville d’Hanovre, c’est un interfe´ro-
me`tre terrestre de 600 m. La construction a de´bute´ en 1995 et la premie`re
acquisition de donne´es au cours de l’anne´e 2001. Il a de´sormais atteint sa
sensibilite´ nominale.
Virgo : situe´ en Italie pre`s de la ville de Pise, ses bras ont une longueur de
3 km. La construction a de´bute´ en 1996 et s’est termine´e en 2003. Une
ame´lioration du de´tecteur a e´te´ faite en 2007 pour augmenter la sensibilite´
du de´tecteur.
LIGO : situe´ aux Etats-Unis, il est compose´ de deux interfe´rome`tres de 4 km de
long, un dans l’e´tat de Washington et l’autre en Louisiane. Sa construction
a de´bute´ en 1995 et la premie`re mise en service en 2001. Une ame´lioration
du de´tecteur a e´te´ faite a` partir de 2005.
Les deux de´tecteurs LIGO ainsi que le de´tecteur Virgo ont de´bute´ une nou-
velle avance´e majeure afin d’ame´liorer leur sensibilite´ sous les noms de aLIGO
et adVirgo et sont pre´vus pour de´buter leur premie`re observation aux alentours
de 2015-2016. Une courbe des sensibilite´s attendues est pre´sente´e sur la figure
3.3. Une troisie`me ge´ne´ration de de´tecteurs terrestres est en projet a` travers
l’Einstein Telescope qui consisterait en un interfe´rome`tre compose´ de trois bras
de 10 km de long (Punturo et al., 2010).
Ces diffe´rents de´tecteurs sont sensibles a` une bande en fre´quence allant de
la dizaine de Hertz (10 Hz pour Virgo, 60 Hz pour LIGO) a` quelques kiloHertz.
Diffe´rents types de sources leur sont accessibles :
Supernovae Gravitationnelles : L’asyme´trie attendue par les mode`les des
me´canismes des supernovae pourrait en faire une source possible d’ondes
gravitationnelles. Leur relative brie`vete´ dans le temps les rendraient possi-
blement de´tectable par les interfe´rome`tres terrestres. En revanche, l’inten-
site´ et la forme de l’e´mission sont tre`s de´pendantes des mode`les hydrody-
namiques et d’e´mission de neutrinos, en faisant des sources complique´es a`
pre´voir. De plus, l’efficacite´ de l’e´mission de ces phe´nome`nes e´tant faible,
le volume possible de de´tection pour la seconde ge´ne´ration de de´tecteur
ne de´passera pas celui de la galaxie.
Coalescences des Binaires de faible masse : Ce sont les sources d’ondes
les plus attendues pour ces types d’instruments. Elles correspondent a` la
dernie`re phase de vie des syste`mes binaires compacts compose´s de diffe´-
rents types d’objet : deux e´toiles a` neutrons (NS-NS), e´toile a` neutrons-
trou noir de masse stellaire (NS-BH), deux trous noirs de masse stel-
laire (BH-BH). Peu de temps avant et au moment de la coalescence,
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Figure 3.3 – Courbes de sensibilite´ pre´vues pour les de´tecteurs terrestres
aLIGO et adVirgo. Ces sensibilite´s, si elles sont atteintes devraient permettre
une de´tection certaine d’onde gravitationnelle.
de tels syste`mes e´mettent des ondes gravitationnelles dans la bande de
fre´quence des interfe´rome`tres terrestres. Des limites supe´rieures sur le
nombre d’e´ve´nements de ce type ont e´te´ de´termine´es par la communaute´
Virgo/LIGO posant pour les NS-NS, NS-BH et BH-BH respectivement :
1.3× 10−4, 3.1× 10−5 et 6.4× 10−6 Mpc−3yr−1 (Abadie et al., 2012).
Etoiles a` neutrons : La structure des e´toiles a` neutrons e´tant mal connue et
peu contrainte, il est possible que ces objets ne pre´sentent pas une syme´trie
sphe´rique parfaite 5. En conce´quence, on peut attendre une e´mission conti-
nue d’ondes gravitationnelles de fre´quence e´gale au double de celle de la ro-
tation de l’e´toile a` neutrons sur elle-meˆme. Les pulsars - e´toiles a` neutrons
e´mettrices- sont de bons candidats puisqu’on est capable de connaˆıtre
leur pe´riode de rotation tre`s pre´cisement ainsi que le ralentissement de
cette dernie`re, dont une part serait due a` la perte d’e´nergie par e´mission
gravitationnelle. Dans ce contexte les pulsars ”jeunes” sont de bons can-
didats graˆce a` leur fort ralentissement ainsi que les pulsars millisecondes
dont la fre´quence de rotation correspond a` la bande de meilleure sensi-
bilite´ des de´tecteurs. La collaboration Virgo a ainsi pu placer une limite
supe´rieure sur l’amplitude d’un tel signal pour le pulsar Vela (PSR J0835-
4510) h > 2 × 10−24, ce qui est infe´rieure a` la limite attendue pour cet
objet selon les mode`les d’e´mission gravitationnelles (h = 3.3 × 10−24) si
l’inte´gralite´ de la perte d’e´nergie due au ralentissement de la rotation du
pulsar e´tait convertie en ondes gravitationnelles (Abadie et al., 2011).
Cette limite supe´rieure permet d’annoncer un e´cart a` la sphe´ricite´ de
l’e´toile a` neutrons de ∼ 10−3. Une campagne sur une centaine de pulsars a
aussi e´te´ faite par la collaboration LIGO. Bien que les limites supe´rieures
soient meilleures que dans le cas de Vela (h > 2.3 × 10−26), elles restent
supe´rieures aux limites impose´es par le ralentissement de la rotation des
pulsars (Abbott et al., 2010).
5. D’ailleurs, l’apparition de ”glitchs”, modification quasi-instantane´e de la pe´riode de ro-
tation, dans les se´ries temporelles des pulsars pourrait eˆtre due a` des mouvements de la crouˆte
externe de ces derniers.
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Figure 3.4 – Sche´ma de la configuration orbitale originelle du projet LISA. La
figure de gauche pre´sente la position relative du projet LISA par rapport a` la
Terre et au Soleil. Le figure de droite pre´sente les diffe´rentes positions prises par
l’interfe´rome`tre au cours de sa re´volution autour du Soleil.
3.3.2 Le de´tecteur Spatial eLISA
Le projet eLISA e´tait au de´part une mission conjointe entre la NASA et
l’ESA appele´e LISA (Laser Interferometer Space Antenna). Le detecteur consis-
tait en trois satellites spatiaux formant un triangle e´quilate´ral de 5 millions de
kilome`tres de coˆte´ en orbite autour du soleil a` la distance Terre-Soleil (voir fi-
gure 3.4). Chacun des satellites devait eˆtre muni d’un banc optique pour chacun
des bras qu’il forme avec les autres satellites. Chacun devait aussi recevoir et
e´mettre un laser pour chacun des bras. Le laser rec¸u e´tait sense´ eˆtre compare´ en
phase avec le laser interne. Chaque satellite est aussi asservi sur une masse iner-
tielle pour n’eˆtre sensible qu’a` la gravitation. Comme chaque satellite devait eˆtre
e´quipe´ du meˆme dispositif, la de´tecteur consistait donc en trois interfe´rome`tres
combine´s. Ce projet devait eˆtre sensible a` des fre´quences de 10−5 − 10−1 Hz.
Malheureusement, le projet fut abandonne´ du coˆte´ NASA et l’ESA le reprit sous
le nom eLISA(NGO 6).
Le nouveau projet abandonne la configuration ou` les trois satellites sont
e´quivalents et est remplace´ par une configuration avec un seul satellite ”me`re”
posse´dant les configurations initiales et deux satellites ”filles” ne jouant plus
que le roˆle d’e´metteur/recepteur avec le satellite ”me`re”. Cette configuration
abandonne donc le troisie`me bras originel de LISA. La longueur des bras a
elle aussi e´te´ revue a` la baisse pour une longueur d’un million de kilome`tres.
La figure 3.5 pre´sente les diffe´rences en sensibilite´ en fonction de la fre´quence
du nouveau projet eLISA par rapport au projet LISA. Le nouveau projet n’est
toujour pas valide´ par l’ESA et n’a pas passe´ la se´lection de mission L1 au profit
de la mission JUICE a` destination de Jupiter. Il vient d’eˆtre se´lectionne´ pour la
mission L3 pre´vue pour 2034.
Comme on le voit au regard des bandes de fre´quence ou` eLISA est sen-
sible, ce projet n’est pas une ame´lioration des interfe´rome`tres terrestres mais
est comple´mentaire de ces derniers au niveau des sources observables :
Binaires de faible masse : Contrairement aux de´tecteurs terrestres, les bi-
naires observables par eLISA le seraient dans leur phase spiralante. Le
6. New Gravitational Observatory
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Figure 3.5 – Comparaison de la sensibilite´ en amplitude du projet eLISA et
LISA en fonction de la fre´quence de l’onde gravitationnelle. La courbe verte
repre´sente la courbe en sensibilite´ du projet LISA classique, la courbe rouge
du projet eLISA et la courbe bleue une approximation analytique. Une perte
en sensibilite´ pour les basses fre´quences est clairement apparente entre les deux
projets.
syste`me perdant de l’e´nergie par e´mission d’ondes gravitationnelles, les
deux objets se rapprochent petit a` petit mais sont encore loin de la coales-
cence. Dans ces conditions, le signal attendu est pseudo-monochromatique.
En plus des syste`mes NS-NS, NS-BH et BH-BH, d’autres syste`mes seraient
visibles pour eLISA :
– Les syste`mes binaires de deux naines blanches (WD-WD).
– Les binaires X forme´es d’une e´toile a` neutrons ou d’un trou noir stellaire
accreˆtant de la matie`re d’une e´toile compagnon de plus faible masse.
– Les syste`mes AM CVn compose´s d’une naine blanche de masse e´leve´e
accreˆtant la matie`re d’une e´toile de faible masse.
– Les variables cataclysmiques compose´es d’une naine blanche accreˆtant
la matie`re d’une e´toile standard.
Aux vues des connaissances que l’on posse`de sur l’e´volution des e´toiles et
le nombre non ne´gligeable de syste`mes binaires d’e´toiles standards que l’on
connait a` l’heure actuelle, on peut conside´rer que ces diffe´rentes configura-
tions sont fre´quentes dans la nature. A part les binaires BH-BH et NS-BH,
plusieurs syste`mes de chacun de ces types sont de´ja` connus aujourd’hui
et seraient des sources assure´es pour eLISA (Stroeer & Vecchio, 2006).
Par exemple, le pulsar binaire J0737-3039A/B ainsi que le syste`me WD-
WD J0651+2844 dont on connait la de´croissance orbitale (due aux ondes
gravitationnelles) pourrait permettre de calibrer l’instrument.
Coalescence de Binaires de Trous Noirs Supermassifs : Ces syste`mes
(SMBHB) sont compose´s de trous noirs d’au moins 104M⊙. Ces trous noirs
supermassifs (SMBH), situe´s au cœur des galaxies peupleraient la majorite´
d’entre elles. La voie lacte´e posse`de elle aussi un SMBH de 4.5×106M⊙
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en son centre, appele´ Sagitarius A* dont la masse fut estime´e a` plusieurs
reprises par l’observation d’orbites d’e´toiles autour de ce dernier (Scho¨del
et al., 2002), (Ghez et al., 2005), (Ghez et al., 2008). Lorsque deux galaxies
abritant chacune un SMBH fusionnent, les deux trous noirs finissent par
former un syste`me binaire jusqu’a` fusionner eux-meˆmes entre eux. Nous
aborderons plus en de´tail ces syste`mes dans la suite de cette the`se, ces
derniers e´tant les principales sources astrophysiques de la chronome´trie
d’un re´sau de pulsars. Dans le cas de eLISA, seule la phase de coalescence
d’un SMBHB entrerait dans son domaine de fre´quence.
EMRI : Les EMRI (Extreme Mass Ratio Inspiral) sont des syste`mes binaires
dont le rapport de masse est tre`s important. Ils sont typiquement forme´s
d’une petit objet compact (naine blanche, e´toile a` neutrons, trou noir de
masse stellaire) orbitant autour d’un trou noir supermassif. L’existence
de tels syste`mes est tre`s probable et pourrait meˆme exister au cœur de
notre propre galaxie. Ces objets seraient d’un grand inte´reˆt de part les
informations que les ondes gravitationnelles e´mises nous apporteraient sur
la ge´ome´trie de l’espace-temps aux abords d’un trou noir. En revanche, les
formes d’ondes gravitationnelles associe´es sont extreˆmement complexes et
empeˆchent la prise en compte d’approximation telle que celle de vitesse
non relativiste, le petit objet tournant autour du SMBH a` des vitesses
proches de celle de la lumie`re. Une re´action de radiation (Self-Force) est
aussi a` prendre en compte ainsi que le spin du trou noir central.
Fond Galactique : Une grande majorite´ des binaires de faible masse ne pour-
ront pas eˆtre re´solues en position par le de´tecteur. Leur signal sera tout
de meˆme de´tectable sous la forme d’un fond d’ondes gravitationnelles lo-
calise´ le long du plan galactique. On estime a` une trentaine de millions le
nombre de ces binaires (Petiteau, 2008).
Fond Extra-galactique : Il est compose´ de la superposition d’ondes gravi-
tationnelles e´mises depuis le de´but de l’activite´ stellaire comprenant une
varie´te´ importante de sources : binaires en de´but de phase spiralante, pul-
sars, supernovae. . .Il s’apparente a` un fond stochastique isotrope.
Fond Cosmologique : Il est de nature diffe´rente des fonds pre´ce´dents et est
du aux me´canismes de formation de l’Univers lui-meˆme. Ces me´canismes
sont l’amplification des fluctuations du vide lors de la transition entre les
pe´riodes domine´es par les photons et la matie`re, l’oscillation et la recombi-
naison de cordes cosmiques 7 et lors des transitions de phase des premiers
instants de l’Univers ou` les bulles des nouvelles phases grandissent et fu-
sionnent entre elles (Bine´truy et al., 2012).
3.4 La Chronome´trie d’un Re´seau de Pulsars et
les Sources Associe´es
Les pulsars millisecondes (MSPs) sont comme on l’a vu au chapitre 1 ex-
treˆmement stables dans le temps de par le faible ralentissement de leur pe´riode
de rotation (P˙ ∼ 10−21ss−1). La pre´cision sur les mesures des temps d’arrive´e
7. Une part de ce me´canisme peut eˆtre aussi observe´ a` plus basse fre´quence dans le domaine
de fre´quence des re´seaux de pulsars.
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Figure 3.6 – Vue d’artiste d’une EMRI. La figure de gauche repre´sente les
de´formations de l’espace-temps dans le cas d’une EMRI (figure Kip Thorne c©),
celle de droite l’orbite d’un objet pre`s de l’horizon du trou noir supermassif dans
le cas d’un trou noir sans spin (gauche) et avec spin (droite) (figure Don Davis
base´ sur un dessin de Kip Thorne).
(TOAs) de certain d’entre eux e´tant de l’ordre de la dizaine de nanosecondes,
il est alors possible de les conside´rer comme des horloges cosmiques ultra-
stables. Une onde gravitationnelle e´tant une de´formation de l’espace-temps,
cette dernie`re modifie le temps de parcours des pulses entre ces derniers et
la Terre impliquant un de´calage entre le TOA du mode`le conside´re´ et le TOA
effectivement observe´. Les effets de l’onde gravitationnelle n’e´tant pas les seuls
a` rentrer en compte, il est impossible de les observer sur les TOAs d’un pulsar
unique. En revanche, l’observation ”simultane´e” d’un re´seau de pulsars peut
quant a` elle permettre, a` travers la corre´lation induite par l’onde sur l’ensemble
des TOAs des diffe´rents pulsars, de de´coupler les effets intrinse`ques a` chaque
pulsar de l’effet de l’onde gravitationnelle. Cette ide´e fut de´veloppe´e par Saz-
hin (Sazhin, 1978) puis Detweiler (Detweiler, 1979) a` partir du calcul des effets
d’une onde gravitationnelle sur le signal en provenance d’un vaisseau spatial
a` direction de la Terre fait par Estabrook et Wahlquist (Estabrook & Wahl-
quist, 1975). Foster et Backer mettront en place l’ide´e d’un re´seau de pulsars a`
proprement dit (Foster & Backer, 1990).
Cette me´thode est sensible aux tre`s basses fre´quences de l’ordre du nano-
Hertz, typiquement entre 10−9 et 10−7 Hz. Dans cette bande de fre´quence, les
sources possibles sont principalement les binaires de trous noirs supermassifs.
Deux types de signaux sont attendus. Un fond d’onde stochastique compose´ de
la superposition d’un grand nombre de ces sources et de certaines binaires dont
l’amplitude du signal pourraient ressortir de ce fond stochastique. Dans la suite
nous pre´sentons les principes lie´s a` la de´tection dans le cadre d’un re´seau de
pulsars et nous caracte´riserons les formes du signal attendu dans les cas des
sources uniques et du fond stochastique.
3.4.1 Principes
Conside´rons un pulsar α e´mettant a` une fre´quence de pulsation ν0 une onde
e´lectromagne´tique le long de la ligne de vise´e de´finie par le vecteur unitaire nˆα.
Une onde gravitationnelle se propageant dans la direction kˆ affectera la fre´quence
de l’impulsion se propageant dans le champ de l’onde hij et impliquera un re´sidu
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suple´mentaire a` l’instant t sur les TOAs du pulsar de la forme :
r(t) =
∫ t
0
ν(t′)− ν0
ν0
dt′ (3.20)
Avec (Detweiler, 1979), (Anholm et al., 2009) :
ν(t)− ν0
ν0
=
1
2
nˆiαnˆ
j
α
1 + nˆα · kˆ
∆hij (3.21)
∆hij est la diffe´rence entre l’amplitude de l’onde au moment de l’e´mission du
pulse tp (terme Pulsar) et celle au moment de la re´ception sur Terre t (terme
Terre) :
∆hij = hij(tp)− hij(t) (3.22)
Le temps au pulsar tp est relie´ a` celui de la Terre a` travers la distance Lα de ce
premier a` cette dernie`re :
tp = t− Lα
c
(1 + nˆα · kˆ) (3.23)
Forme d’onde induite par une source monochromatique
Nous allons maintenant revenir sur la forme de l’amplitude de l’onde e´mise
par un syste`me binaire de trou noir supermassif pour pouvoir caracte´riser la
forme des re´sidus induits par de tels objets. Pour les fre´quences auxquelles
sont sensibles un re´seau de pulsar, le syste`me binaire est dans l’approximation
monochromatique.
Pour deux objets de masse ma et mb se´pare´s d’une distance d et a` une
distance DL de l’observateur, on de´finit le re´fe´rentiel de la source (figure 3.7)(
xˆL, yˆL, ~L
)
de centre O situe´ au barycentre du syste`me, le re´fe´rentiel tournant
avec la source comme
(
xˆφ, yˆφ, ~L
)
ou` φ est la phase qui de´crit la position de la
source par rapport au re´fe´rentiel de la source et le re´fe´rentiel de propagation de
l’onde dit re´fe´rentiel canonique
(
pˆ, qˆ, kˆ
)
. L’inclinaison i du syste`me est naturel-
lement de´finie comme l’angle entre le moment orbital du syste`me et la direction
de propagation de l’onde kˆ. Le mouvement des objets e´tant plan, le moment
quadrupolaire n’a qu’une composante le long de l’axe reliant les deux objets. A
partir de l’e´quation 3.11 :
Qij = ma(rairaj − r2aδij) +mb(rbirbj − r2bδij) (3.24)
On de´finit les vecteur ~ra et ~rb repe´rant les deux masses par rapport a` O comme :
~ra =
mbd
ma +mb
xˆφ , ~rb = − mad
ma +mb
xˆφ (3.25)
Dans le re´fe´rentiel canonique xˆφ s’exprime comme :
xˆφ = cosφ pˆ − sinφ cos i qˆ + sinφ sin i kˆ (3.26)
On peut donc exprimer le moment quadrupoˆlaire comme :
Qij = Qdd

 − sin2 φ − cosφ sinφ cos i cosφ sinφ sin i− cosφ sinφ cos i sin2 φ cos2 i− 1 − sin2 φ sin i cos i
cosφ sinφ sin i − sin2 φ sin i cos i sin2 φ sin2 i− 1


(3.27)
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Figure 3.7 – Syste`mes de coordonne´es pour un syste`me binaire. Le re´fe´rentiel
(xˆL, yˆL, Lˆ) est le re´fe´rentiel du syste`me binaire. Le re´fe´rentiel (xˆφ, yˆφ, zˆφ) est le
re´fe´rentiel tournant avec le syste`me binaire selon l’angle φ associe´ au centre O
ou` ~zφ est coline´aire a` ~L. Le re´fe´rentiel (~p, ~q,~k) est celui attache´ a` l’onde e´mise
dans la direction ~k = −~w. ~w fait un angle i avec le moment cine´tique ~L du
syste`me.
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Ou` Qdd est :
Qdd = ma
(
mbd
ma +mb
)2
+mb
(
mad
ma +mb
)2
(3.28)
En appliquant la formule 3.12 on peut e´crire les composantes de la perturbation
comme :
h+(t) =
2GQdd
DLc4
(∂tφ)
2(1 + cos2 i) cos(2φ)
h×(t) =
4GQdd
DLc4
(∂tφ)
2 cos i sin(2φ)
(3.29)
En e´crivant la troisie`me loi de Kepler comme :
d3
T 2
=
Gmtot
4π2
(3.30)
ou` mtot = ma + mb et T = 1/forb est la pe´riode de rotation du syste`me. La
fre´quence de l’onde e´tant le double de la fre´quence orbitale du syste`me f = 2forb,
on peut re´e´crire les deux composantes comme :
h+(t) = A(1 + cos
2 i) cos(2πft+ φ0)
h×(t) = −2A cos i sin(2πft+ φ0) (3.31)
Avec :
A =
2Gmamb
mtotRc4
(Gmtotπf)
2/3 (3.32)
Ce qui, en posant G = c = 1 et en de´finissant la ”chirp mass” :
Mc = (mamb)
3/5
m
1/3
tot
(3.33)
et DL la distance a` la source, on peut e´crire A comme :
A =
2M5/3c
DL
(πf)2/3 (3.34)
Dans le cas des binaires de trous noirs supermassifs, les distances cosmolo-
giques de ces objets obligent a` prendre en compte les effets de redshift induits
par l’expansion de l’Univers. Ainsi, la distance DL = Dreal(1 + z) ou` z = v/c,
les masses m = mreal(1 + z) et la fre´quence observe´e f = freal(1 + z).
Forme du terme Terre
La source est repe´re´e dans le ciel par deux coordonne´es, φ qui est la longitude
et θ la colatitude. Deux coordonne´es similaires repe`rent la position du pulsar
(note´ α), φα et θα. Les deux vecteurs ~φ et ~θ, associe´s a` ces coordonne´es, et le
vecteur de propagation de l’onde kˆ forment le re´fe´rentiel d’observation de l’onde.
Sur le plan du ciel, la base (pˆ, qˆ) forme un angle ψ avec la base (~φ, ~θ) (figure
3.8) :
~φ =

 − sinφcosφ
0

 (3.35)
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Figure 3.8 – Repre´sentation des re´fe´rentiels d’observation et canoniques. L’as-
cension droite λ = φ + π et la de´clinaison β = θ − π/2. L’angle entre les deux
re´fe´rentiels est ψ et s’appelle l’angle de polarisation.
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~θ =

 cos θ cosφcos θ sinφ
− sin θ

 (3.36)
et,
pˆ = cosψ~θ − sinψ~φ (3.37)
qˆ = sinψ~θ + cosψ~φ (3.38)
Les tenseurs des deux polarisations inde´pendantes de l’amplitude de la per-
turbation (e´quation 3.8) sont dans le re´fe´rentiel canonique :
e+ij = pipj − qiqj
e×ij = piqj + pjqi
(3.39)
Dans ces conditions, les re´sidus a` la Terre a` l’instant t pour le pulsar α s’ex-
priment comme :
rEα (t) =
A
2πf
(
(1 + cos2 i)F+α sin(φ(t) + φ0) + 2 cos iF
×
α cos(φ(t) + φ0)
)
(3.40)
ou` φ(t) = 2πft et les coefficients F+α et F
×
α sont les fonctions de re´ponses
d’antenne propres a` chaque pulsar et s’expriment comme :
F+α =
1
2
(nˆα · pˆ)2 − (nˆα · qˆ)2
1 + nˆα · kˆ
(3.41)
F×α =
(nˆα · pˆ)(nˆα · qˆ)
1 + nˆα · kˆ
(3.42)
Ce qui, en fonction de l’angle de polarisation ψ s’e´crit comme :
F+α = F
α
c cos(2ψ) + F
α
s sin(2ψ) (3.43)
F×α = −Fαs cos(2ψ) + Fαc sin(2ψ) (3.44)
ou` les coefficients Fαc et F
α
s ne de´pendent que des positions dans le ciel de la
source et du pulsar :
Fαs =
(
cos(θα) sin(θα) sin(θ) sin(φ− φα)
+ 12 sin
2(θα) cos(θ) sin(2φα − 2φ)
)
1
1+nˆα·kˆ
Fαc =
(
− 14
(
sin2(θα)− 2 cos2(θα)
)
sin2(θ)
− 12 cos(θα) sin(θα) sin(2θ) cos(φ− φα)
+ 14 (1 + cos
2(θ)) sin2(θα) cos(2φ− 2φα)
)
1
1+nˆα·kˆ
(3.45)
Ainsi, une source monochromatique s’exprime a` travers sept parame`tres :
– deux parame`tres de position, la longitude φ et la colatitude θ.
– la fre´quence de l’onde gravitationnelle f .
– l’inclinaison i de l’orbite par rapport au plan du ciel.
– la phase initiale φ0.
– l’angle de polarisation ψ.
– l’amplitude de la de´formation imprime´e sur les TOAs A.
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On peut facilement justifier l’utilisation d’un mode`le d’onde monochromatique
pour les syste`mes binaires de trous noirs supermassifs dans le cas de la chro-
nome´trie d’un re´seau de pulsars. En effet, on peut exprimer la variation de
fre´quence d’un tel syste`me comme :
df
dt
=
96
5
π8/3M5/3c f11/3 (3.46)
Nous pouvons donc calculer cette variation en fre´quence pour un syste`me binaire
typique e´mettant dans ces bandes de fre´quence pour un temps d’observation
typique Tobs d’un re´seau de pulsars de l’ordre de 10 ans :
∆f ≈ df
dt
Tobs ≈ 0.05
( Mc
108.5M⊙
)5/3(
f
50nHz
)11/3(
Tobs
10ans
)
nHz (3.47)
Ce qui est ne´gligeable lorsqu’on la compare a` la re´solution en fre´quence de nos
donne´es (1/Tobs ∼ 3 nHz). Dans ces conditions on peut estimer que le syste`me
binaire n’e´volue pas pendant le temps d’observation et donc que le signal attendu
est bien monochromatique.
Forme du terme Pulsar
En revanche, cette e´volution ne peut plus eˆtre ne´glige´e lorsque l’on prend en
compte la forme du signal au pulsar. En effet, les distances entre la Terre et les
pulsars allant de la centaine de parsecs au kiloparsec, l’e´volution en fre´quence
du syste`me binaire n’est plus du meˆme ordre.
Pour un pulsar α situe´ a` une distance Lα de la Terre le temps de parcours
du pulse τα peut s’exprimer comme :
τα = Lα(1 + nˆα · kˆ)
≃ 1.1× 1011
(
Lα
1kpc
)
(1 + nˆα · kˆ) s (3.48)
La variation en fre´quence pour le pulsar se calcule comme :
∆fα =
∫ t
t−τα
df
dt
dt ∼ df
dt
τα ≈ 15
( Mc
108.5M⊙
)5/3(
f
50nHz
)11/3
τα,1 nHz
(3.49)
Ou` τα,1 est le temps de parcours de la lumie`re entre le pulsar et la Terre nor-
malise´ au kiloparsec.
On voit ainsi que la variation en fre´quence entre le terme Terre et le terme
Pulsar n’est pas ne´gligeable et de´pend de la position relative de la source et du
pulsar. L’ajout de ce terme Pulsar peut eˆtre fait en mode´lisant l’e´volution du
syste`me binaire au cours du temps si l’on connait pre´cise´ment la distance au
pulsar. Ce travail a e´te´ re´alise´ lors de recherche de source individuelle cible´e sur
une source potentielle (Jenet et al., 2004) ou de fac¸on plus ge´ne´rale (Corbin &
Cornish, 2010) (Ellis, 2013). Ces approches demandent de connaˆıtre la distance
au pulsar ce qui, pour une grande partie d’entre eux, n’est pas toujours aise´. De
plus, e´tant de´pendant du mode`le d’e´volution du syste`me binaire, elles supposent
que l’e´volution est parfaitement connue. Ces conside´rations peuvent entraˆıner
une mauvaise caracte´risation des parame`tres lie´s au syste`me binaire.
Nous pouvons mode´liser le terme Pulsar sans faire appel a` un mode`le d’e´vo-
lution mais seulement en conside´rant que ce dernier contient un signal provenant
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de la source a` une fre´quence diffe´rente fα et infe´rieure a` la fre´quence du terme
Terre 8 et avec une phase initiale φα0 elle aussi diffe´rente. Pour un re´seau de Np
pulsars, les parame`tres de la source passent donc du nombre de 7 a` celui de
7+2×Np parame`tres. On peut re´e´crire pour le terme Pulsar l’e´quation 3.40 :
rPα (t) =
A
2πfα
(
(1 + cos2 i)F+α sin(2πfαt+ φ
α
0 ) + 2 cos iF
×
α cos(2πfα + φ
α
0 )
)
(3.50)
La prise en compte du terme Pulsar augmente de fac¸on importante le nombre
de parame`tres lie´s a` la source. Cette prise en compte est tout de meˆme ne´cessaire
aux vues de l’amplitude de chacun des termes Terre et Pulsar dans les re´sidus.
En effet, les e´quations 3.40 et 3.50 montrent que les re´sidus pour une fre´quence
donne´e sont inversement proportionnels a` cette dernie`re. Cela implique que l’am-
plitude du signal provenant du terme Pulsar est plus importante que celle due
au terme Terre, sa fre´quence e´tant plus basse. En revanche, les termes Pulsar,
contrairement au terme Terre, ne sont pas corre´le´s.
Cette mode´lisation est limite´e tout de meˆme lorsque les termes Terre et Pul-
sar sont proches en fre´quence. Dans ces cas, le terme Pulsar contamine le terme
Terre et empeˆche, par un de´phasage, de correctement de´terminer la postion dans
le ciel de la source, ce que nous verrons lors de la recherche d’un signal injecte´
dans nos donne´es.
3.4.2 Sources et signaux
L’existence de trous noirs supermassifs au cœur des galaxies est aujourd’hui
ave´re´e (Magorrian et al., 1998), (Ferrarese & Ford, 2005) aussi bien pour la
Voie Lacte´e (Scho¨del et al., 2002), (Ghez et al., 2005), (Ghez et al., 2008) que
pour d’autres galaxies a` travers l’observation d’AGN (Active Galactic Nuclei)
(Colbert & Mushotzky, 1999) ou de quasars (Dunlop et al., 2003) et dont cer-
taines observations confirment la possible existence de syste`me binaire de trous
noirs supermassifs (Komossa et al., 2003). En revanche, les me´canismes de for-
mation de tels objets restent largement inconnus. Le paradigme actuel veut que
la formation des trous noirs supermassifs soit lie´e au mode`le hie´rarchique de
formation des galaxies ou` ces dernie`res grandissent par accre´tion du gaz in-
tergalactique environnant et par fusion entre elles (White & Rees, 1978). En
conse´quence, les trous noirs supermassifs dont elles sont les hoˆtes suivraient les
meˆmes mode`les de formation et grossiraient par fusion suite aux fusions des ga-
laxies hoˆtes et par accre´tion du milieu environnant (Volonteri et al., 2003). Ces
fusions seraient pre´ce´de´es d’une phase spiralante pendant laquelle les SMBHs
se rapprocheraient par perte d’e´nergie. Pour que le syste`me binaire ainsi forme´
soit dans le re´gime de perte d’e´nergie domine´ par l’e´mission d’onde gravitation-
nelle, il doit se trouver a` des distances infe´rieures au parsec. Les me´canismes
qui ame`nent un tel syste`me a` de telles distances sont toujours aujourd’hui mal
compris et font l’objet de nombreux travaux (Dotti et al., 2012). Cependant, la
de´couverte de trous noirs extreˆmement massifs aurait tendance a` appuyer ces
sce´narios (Hlavacek-Larrondo et al., 2012), leur masse ne pouvant uniquement
eˆtre due a` des me´canismes d’accre´tion du milieu environnant.
8. Cette conside´ration est justifie´e par le fait que l’onde gravitationnelle venant de la source
affecte le pulse au moment de son e´mission a` un moment ante´rieur dans le temps par rapport
a` celui ou` le pulse est affecte´ au voisinage de la Terre.
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Il existe deux types de signaux attendus dans les bandes de fre´quence des
re´seaux de pulsars. Le premier est un fond stochastique produit par une grande
quantite´ de sources non re´solues et le second est produit par certaines sources
dicernables sortant de ce fond stochastique.
Le fond stochastique
Le fond stochastique est le signal re´sultant d’un grand nombre de sources
non re´solues. Le signal attendu, contruit a` partir d’un mode`le de formation
hie´rarchique des galaxies sous forme d’arbre de fusion dans lequel est injecte´
des MBHs (Sesana et al., 2004), est caracte´rise´ par un spectre en puissance
prenant la forme dans la bande de fre´quence 10−9 − 10−6 Hz :
hc(f) = A
(
f
f0
)−2/3
, (3.51)
ou` A est l’amplitude du signal normalise´ a` la fre´quence f0. Ce mode`le a e´te´ re´vise´
pour ce signal dans sa partie haute fre´quence (> 10−8 Hz), les sources contri-
buant e´tant en moins grand nombre qu’attendu par les estimations pre´ce´dentes
(Sesana et al., 2008). Cela rede´finit la forme du spectre en puissance attendu
sous la forme :
hc(f) = A
(
f
f0
)−2/3(
1 +
f
f0
)γ
(3.52)
Selon les diffe´rents sce´narios de formation de SMBHBs, la valeur de γ diffe`re.
Tous ces diffe´rents mode`les sont re´sume´s sur la figure 3.9. L’amplitude attendue
pour un tel signal est compris entre 5× 10−16 − 8× 10−15 pour une fre´quence
de f0 = 10
−8 Hz. Une estimation plus re´cente de l’amplitude de ce signal base´e
sur une e´tude syste´matique des observations de notre Univers proche donne un
intervalle de confiance a` 99.7% pour l’amplitude du signal 1.1× 10−16 < A <
4.2× 10−15 (Sesana, 2013).
Ce signal est donc l’amplitude du fond stochastique pour un ensemble de
SMBHBs. Etant mesure´e a` la Terre, une correlation sur ce signal est attendue
entre les diffe´rents pulsars du re´seau. Si ce dernier est isotrope, la corre´lation
entre ces derniers ne de´pend que de l’angle relatif entre chaque paire de pulsars
depuis la Terre. Cette corre´lation en fonction de l’angle relatif a e´te´ calcule´e
par Hellings et Downs (Hellings & Downs, 1983), elle est repre´sente´e sur la
figure 3.10 et s’exprime en fonction de l’angle θab entre le pulsar a et le pulsar
b comme :
σab =
3
2
1− cos θab
2
ln(
1− cos θab
2
)− 1
4
1− cos θab
2
+
1
2
+
1
2
δab, (3.53)
ou` δab vaut 1 si a = b et vaut 0 autrement.
Cependant, ce signal peut ne pas eˆtre isotrope (Ravi et al., 2012) quand la
distribution de la population de SMBHBs sources n’est pas re´partie de fac¸on
homoge`ne sur le ciel et que le signal serait compose´ d’un nombre de sources
quasi-discernables. La mode´lisation du signal re´sultant a e´te´ e´tudie´e et ce dernier
peut eˆtre de´crit par l’ajout de termes d’ordre supe´rieurs lors de la de´composition
en harmoniques sphe´riques du fond d’onde et se traduit par une modification
de la courbe d’Hellings et Downs (Mingarelli et al., 2013).
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Figure 3.9 – Spectre en Puissance de l’amplitude du signal pour un fond sto-
chastique d’ondes gravitationnelles. La ligne pleine grise repre´sente le mode`le
simple impliquant un spectre en puissance f−2/3. Les diffe´rentes lignes poin-
tille´es repre´sentent la forme du signal attendu pour diffe´rents mode`les de for-
mation hie´rarchique. La ligne pleine noire, une moyenne sur les mode`les utilise´s
et la zone grise de´limite l’intervalle de confiance a` 1σ autour de cette moyenne.
Cette courbe est tire´e de (Sesana et al., 2008) et les diffe´rentes courbes font
re´fe´rence aux mode`les conside´re´s dans cet article.
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Figure 3.10 – Courbe d’Hellings et Downs repre´sentant la correlation du signal
entre pulsars pour un fond stochastique isotrope. L’axe des absisses repre´sente
l’angle relatif entre pulsars, l’axe des ordonne´es la correlation associe´
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Figure 3.11 – Diffe´rence entre la forme du signal d’un fond d’OGs dans les cas
de mode`les avec et sans disque d’accre´tion. La figure de gauche repre´sente le cas
avec disque de gaz, celle de droite ne prend en compte que la perte d’e´nergie par
e´mission d’OGs. La ligne bleue pre´sente le signal lors d’une re´alisation d’Uni-
vers comme de´crit dans (Kocsis & Sesana, 2011), la ligne rouge correspond au
meˆme signal lorsque les sources individuelles de cette re´alisation particulie`re
ont e´te´ retire´es. Les points verts correspondent aux sources non discernables
qui composent cette re´alisation, les triangles noirs et rouges les sources les plus
brillantes. Les courbes grises pleines et en pointille´s correspondent respective-
ment a` la forme du signal moyenne´ sur un grand nombre de ces re´alisations
tendant vers l’infini et aux limites hautes et basses pour un tel signal pour 1000
re´alisations. Cette figure est issue de (Kocsis & Sesana, 2011).
Une autre conside´ration a` prendre en compte est que la forme de ce signal
diffe`re selon que le mode`le utilise´ pour l’e´volution du SMBHB ne prend en
compte que la perte d’e´nergie par e´mission d’ondes gravitationnelles ou que
ces derniers incluent la pre´sence d’un disque d’accre´tion autour du syste`me
binaire. Sur la figure 3.11 sont pre´sente´es les formes du signal dans ces deux cas
(Kocsis & Sesana, 2011). On peut voir que les formes du fond d’ondes attendues
diffe`rent particulie`rement a` basse fre´quence ou` l’amplitude est plus basse lors
de la pre´sence d’un disque d’accre´tion.
Fond cosmologique
Dans la bande de fre´quence des re´seaux de pulsars, a` l’instar du de´tecteur
eLISA, un signal sous la forme d’un fond stochastique provenant de potentielles
cordes cosmiques est attendu. Des travaux sur la caracte´risation d’un tel signal
ont e´te´ effectue´s par Sanidas et al. (2012).
Sources individuelles
On peut voir sur la figure 3.11 que quelque soit le mode`le utilise´ pour es-
timer le fond d’onde gravitationnelle (sans ou avec gaz), on peut s’attendre a`
la pre´sence de sources individuelles discernables (triangles rouges dans 3.11) et
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dont l’amplitude du signal de´passe celle du fond stochastique. La recherche de
ces dernie`res est donc the´oriquement possible et peut eˆtre mene´e de concert avec
celle d’un fond stochastique. Cette recherche a e´te´ formalise´e et e´tudie´e the´o-
riquement dans (Sesana & Vecchio, 2010), (Lee et al., 2011). Cette recherche
consiste principalement en la recherche de sources monochromatiques dans les
donne´es et le mode`le de ce signal a e´te´ de´crit plus haut dans ce chapitre. C’est
ce type de sources qui est le sujet de notre travail de the`se.
3.4.3 Les re´seaux de pulsars
La recherche des signaux pre´sente´s (fond d’ondes et sources individuelles)
demande d’observer de fac¸on re´gulie`re et sur un long intervalle de temps (ty-
piquement 10 ans) un re´seaux de pulsars millisecondes consistant en un maxi-
mum de pulsars stables, dont la pre´cision sur les mode`les intrinse`ques, comme
de´crit au premier chapitre, est la meilleure possible. Ces observations combine´es
peuvent permettre dans un futur proche une de´tection d’onde gravitationnelle.
Diffe´rents programmes d’observation de re´seaux de pulsars existent a` travers le
monde appele´s PTA (Pulsar Timing Array). Nous allons passer en revue ces
diffe´rents PTAs :
PPTA
le PPTA (Parkes Pulsar Timing Array) est un projet australien et est histori-
quement le premier programme de re´seau de pulsars de´die´ a` la de´tection d’ondes
gravitationnelles. Il consiste en l’observation de 20 pulsars millisecondes a` des
intervalles de deux a` trois semaines depuis plus de cinq ans de manie`re re´gulie`re
avec le radiote´lescope de Parkes d’une surface collectrice de 64 m (Manchester
et al., 2013). Une limite supe´rieure sur le signal en provenance d’un fond sto-
chastique a e´te´ calcule´e a` A< 1× 10−14 en 2006 (Jenet et al., 2006) et aucune
limite sur des sources individuelles n’a e´te´ produite.
NanoGrav
NanoGrav est un projet nord Ame´ricain de re´seau de pulsars regroupant le
Green Bank Telescope d’une surface collectrice de 100 m en Virginie Occidentale
et du radiote´lescope Arecibo de 300 m situe´ sur l’ˆıle de Porto Rico. Ils observent
a` eux deux 17 pulsars de´die´s a` la recherche d’ondes gravitationnelles sur 5 ans
environ avec une cadence d’une semaine a` 1 mois (Jenet et al., 2009) et ont publie´
une limite supe´rieure sur un fond stochastique avec un intervalle de confiance a`
2σ a` A< 7× 10−15 (Demorest et al., 2013).
EPTA
l’EPTA (European Pulsar Timing Array) est un programme Europe´en de
re´seau de pulsars regroupant plusieurs radiote´lescopes a` travers l’Europe (Ferd-
man et al., 2010) :
– Westerbork situe´ au Pays-Bas qui consiste en un re´seau de paraboles equi-
valentes a` une surface collectrice de 96 m.
– Effelberg situe´ en Allemagne qui est un radiote´lescope d’une surface col-
lectrice de 100 m.
– Jodrell Bank situe´ au Royaume-Uni d’une surface collectrice de 76 m.
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– Nanc¸ay situe´ en France pre`s du village de Nanc¸ay d’une surface collectrice
equivalente a` 94 m.
– SRT situe´ en Sardaigne d’une surface de 64 m. Ce radiote´lescope ne parti-
cipe pas encore aux observations de l’EPTA, sa mise en service e´tant tre`s
re´cente.
L’ensemble de ces radiote´lescopes observent a` eux tous une quarantaine de pul-
sars millisecondes de´die´s sur une pe´riode de 5 a` 15 ans selon les pulsars et a` des
intervalles de l’ordre de la semaine. Tous ces radiote´lescopes observent a` peu
pre`s les meˆmes pulsars meˆme si du a` leur latitude, ils ne sont pas tous visibles
depuis certains radiote´lescopes. Ce consortium a publie´ une limite sur le fond
stochastique a` 1σ a` A< 6× 10−15 (van Haasteren et al., 2011).
Dans le cadre d’un projet appele´ LEAP (Large European Array for Pulsars)
finance´ par l’ERC (European Research Concil), ce groupe a aussi commence´
un programme d’observation simultane´e entre tous les radiote´lescope de pul-
sars millisecondes. La surface collectrice virtuelle re´sultante e´quivaut a` celle du
radiote´lescope Arecibo.
IPTA
Tous ces programmes se sont re´unis pour former l’IPTA (International Pul-
sar Timing Array). Le programme consiste en la mise en commun des observa-
tions provenant des trois PTAs (Hobbs et al., 2010). A ce jour aucune publication
sur une limite supe´rieure n’a e´te´ faite bien que plusieurs projets soient en cours.
Notre travail de the`se, consistant en l’e´laboration d’un algorithme de de´tec-
tion de sources individuelles d’ondes gravitationnelles, est pleinement inte´gre´ a`
l’EPTA et l’IPTA dont nous sommes un membre. Nous contribuons a` l’avance´e
de ces programmes et collaborons de fac¸on active a` ces derniers en participant
aux projets d’analyse de donne´es mis en place au sein de l’EPTA.
3.5 Comple´mentarite´ entre les me´thodes
La de´tection des ondes gravitationnelles est toujours un de´fi pour toute
la communaute´ travaillant dans ce domaine. A l’heure actuelle, puisqu’aucune
de´tection n’a e´te´ re´alise´e on peut voir les diffe´rentes me´thodes pre´sente´es comme
e´tant en compe´tition pour cette premie`re observation. Il est tout de meˆme a` no-
ter que du coˆte´ des objets a` observer, ces me´thodes se comple`tent pour une
observation de tout le domaine fre´quentiel des ondes gravitationnelles comme le
montre la figure 3.12. En conse´quence, au-dela` de la premie`re de´tection, chaque
me´thode a sa place dans l’observation de l’Univers gravitationnel et appor-
tera une contribution inde´pendante a` la compre´hension des phe´nome`nes astro-
physiques impliquant une e´mission d’ondes gravitationnelles de la meˆme fac¸on
que l’observation multilongueur d’ondes du spectre e´lectromagne´tique permet
d’avoir acce`s a` des objets et des phe´nome`nes diffe´rents.
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Figure 3.12 – Comparaison des domaines d’observation entre les diffe´rentes
me´thodes de de´tection d’OGs. On peut voir que les me´thodes ne sont pas en
concurrence sur les types d’objets qu’elles recherchent et se comple`tent pour
l’observation du domaine fre´quentiel.
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Chapitre 4
Me´thodes Baye´siennes
Dans ce chapitre, nous allons pre´senter la me´thode statistique et l’algorithme
que nous avons utilise´s. Nous pre´senterons dans un premier temps le paradigme
Baye´sien en de´taillant son formalisme puis le principe des chaˆınes de Markov
Monte Carlo et les me´thodes plus e´volue´es ne´cessaires a` notre analyse. Nous
nous pencherons finalement sur le cas des re´seaux de pulsars et son formalisme.
L’ensemble des concepts pre´sente´s dans ce chapitre en amont de l’application
au cas d’un re´seau de pulsars sont bien connus. Pour un approfondissement de
ces derniers le lecteur pourra se re´fe´rer par exemple a` Gregory (2005).
4.1 Introduction
Les me´thodes d’analyse base´es sur les statistiques Baye´siennes sont re´cem-
ment devenues des me´thodes tre`s employe´es dans les domaines scientifiques.
Tre`s puissantes analytiquement, elles ont longtemps e´te´ de´laisse´es du fait de
leur impossiblite´ d’utilisation avant l’e`re de l’informatique. Depuis, la puissance
des ordinateurs a permis leur exploitation dans de nombreux domaines de la
biologie, la chimie et la physique. Leur principe de base, le the´ore`me de Bayes
est pourtant connu de longue date.
Le re´ve´rend Thomas Bayes (1701/1702 ?-1761) qui fut un contemporain de
Newton dont il de´fendit les e´crits (Barnard, 1958), s’inte´ressait a` de nombreux
domaines des mathe´matiques, de la physique et de la the´ologie. Son nom au-
rait pu disparaˆıtre dans les me´andres de l’histoire si Richard Price, un autre
the´ologien, n’avait transmis en 1763, deux ans apre`s la mort de Bayes, un es-
sai de ce dernier a` la Royal Society. Dans cet essai intitule´ ”Essai en vue de
re´soudre un proble`me de la doctrine des chances” (Bayes, 1763), Thomas Bayes
pose un proble`me sous cette forme : ”Etant donne´ le nombre de fois qu’un
e´ve´nement inconnu s’est re´alise´ ou non, on cherche la chance que la probabi-
lite´ de sa re´alisation lors d’une seule e´preuve soit comprise entre deux degre´s
quelconques de probabilite´”. A partir de ce proble`me, il pre´sente diffe´rentes pro-
positions qui le me`ne a` poser le principe de probabilite´ conditionnelle : ”La
probabilite´ pour que deux e´ve´nements conse´cutifs se produisent tous les deux a`
l’avenir est en rapport compose´ de la probabilite´ du premier et de la probabilite´
du second en supposant que le premier se produise” et a` la suite celui de pro-
babilite´ conditionnelle inverse qui lui permettent, de par leur e´quivalence, de
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re´pondre a` son proble`me et par la meˆme de de´montrer le the´ore`me qui portera
son nom.
A sa suite et suˆrement sans avoir connaissance du travail de Bayes, Pierre
Simon, Marquis de Laplace, e´nonce dans son ”Me´moire sur la probabilite´ des
causes par les e´ve´nements” (La Place, 1774) un principe de´crivant exactement
le the´ore`me de Bayes en ces mots : ”Si un e´ve´nement peut eˆtre produit par un
nombre n de causes diffe´rentes, les probabilite´s de l’existence de ces causes prises
de l’e´ve´nement sont entre elles comme les probabilite´s de l’e´ve´nement prises de
ces causes, et la probabilite´ de l’existence de chacune d’elles est e´gale a` la pro-
babilite´ de l’e´ve´nement prise de cette cause, divise´e par la somme de toutes les
probabilite´s de l’e´ve´nement prises de chacune de ces causes”. Malgre´ l’obscu-
rite´ de l’expression de ce principe, on se convaincra rapidement qu’il pre´sente
en premier lieu l’e´quivalence des probabilite´s conditionnelles et conditionnelles
inverses ainsi qu’a` la suite, une formulation litte´raire du the´ore`me de Bayes.
Un nouveau pas vers l’utilisation des me´thodes statistiques Baye´siennes est
fait par Ronald Fisher qui, en 1912, publie un premier article posant les bases
de la me´thode du maximum de vraisemblance par l’utilisation d’un estimateur
non plus arbitraire mais qui prend en compte ”l’ensemble des valeurs les plus
probables” (Fisher, 1912). Bien qu’un regain d’inte´reˆt pour cette approche sta-
tistique commenca apre`s la seconde guerre mondiale par l’e´tude de cas d’e´cole,
il faudra attendre les anne´es 80 et l’ave`nement de l’informatique pour que ces
me´thodes rentrent ve´ritablement dans le quotidien des scientifiques.
Quelle diffe´rence avec l’approche fre´quentiste ?
L’approche classique ou fre´quentiste voit un parame`tre d’un mode`le comme
ayant une ”vraie” valeur. C’est-a`-dire que ce parame`tre posse`de une valeur fixe
et unique. Elle a donc recours, pour de´terminer cette valeur, a` une statistique
(un estimateur) de´pendant directement de ce parame`tre. Ensuite, les donne´es,
conside´re´es comme recueillies dans les meˆmes conditions, sont utilise´es pour
de´terminer un intervalle de confiance α sur ce parame`tre. D’un autre coˆte´, l’ap-
proche statistique Baye´sienne voit le parame`tre comme incertain et lui donne le
statut de variable ale´atoire. On peut alors attribuer a` ce parame`tre une densite´
de probabilite´ a priori de´crivant les connaissances ou ignorances concernant ce
dernier. Le re´sultat de l’analyse statistique de´pend donc de ces a priori sur le
parame`tre ainsi que des donne´es re´colte´es et se traduit par la construction d’une
densite´ de probabilite´ a posteriori sur la valeur du parame`tre.
4.2 Formalisme Baye´sien
Soit un ensemble de mesures physiques ~x = (x0, x1, . . . , xt−1, xt) conside´re´es
comme un e´chantillon de variables ale´atoires inde´pendantes et identiquement
distribue´es. On de´finit pour ces mesures un mode`le statistique de´crit par un
ensemble de parame`tres ~θ de dimension k (θ ∈ Rk) correspondant a` un certain
mode`le M et suivant une loi de probabilite´. La probabilite´ conditionnelle de x
par rapport au jeu de parame`tres θ s’e´crit :
p(~x|~θ) =
t∏
i=0
p(xi|~θ) (4.1)
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La probabilite´ conjointe des mesures ~x et des parame`tres ~θ s’e´crit :
p(~x, ~θ) = p(~x|~θ)p(~θ) (4.2)
Et peut se re´e´crire a` partir de la loi de probabilite´ inverse comme :
p(~x, ~θ) = p(~θ|~x)p(~x) (4.3)
Ces deux e´galite´s permettent de de´finir la densite´ de probabilite´ a posteriori des
parame`tres ~θ conditionnelle a` l’e´chantillon ~x comme :
p(~θ|~x) = p(~x|
~θ)p(~θ)
p(~x)
(4.4)
p(~x|~θ) est appele´ vraisemblance et est la loi statistique du mode`le. p(~θ) est la
densite´ de probabilite´ a priori et p(~x) est la densite´ de probabilite´ marginale a
posteriori ou e´vidence et est vue comme une constante de normalisation lors de
l’estimation de la densite´ de probabilite´ a posteriori. Elle est la marginalisation
sur tous les parame`tres du mode`le :
p(~x) =
∫
Θ
p(~x|~θ)d~θ, (4.5)
ou` Θ est l’espace des parame`tres ~θ. En conse´quence on peut de´finir la densite´
de probabilite´ a posteriori pour le parame`tre θi, p(θi|~x), comme la densite´ de
probabilite´ a posteriori marginalise´e sur tous les autres parame`tres :
p(θi|~x) =
∫
Θ1...i−1,i+1...k
p(~θ|~x)dθ1 . . . dθi−1dθi+1 . . . dθk (4.6)
La densite´ de probabilite´ a priori des parame`tres p(~θ) est quant a` elle une
mode´lisation des connaissances (ou lacunes) que nous avons du proble`me avant
l’observation. Cette probabilite´ influence la distribution a posteriori en pri-
vile´giant les valeurs des parame`tres que nous estimons les plus probables avant
notre analyse. En re`gle ge´ne´rale, et principalement dans notre travail, les dis-
tributions a priori sont choisies suffisamment peu contraignante pour laisser
une marge de manœuvre suffisante a` la recherche des distributions a posteriori.
Elles peuvent par exemple permettre de de´terminer les limites de l’espace des
parame`tres a` caracte´riser pour contraindre la recherche a` des valeurs plausibles
tout en n’en privile´giant aucune dans cette partie de l’espace du parame`tre.
Pour cela on peut les de´finir sous la forme de distributions e´quiprobables entre
les bornes des valeurs plausibles maximales et minimales.
Le calcul de l’e´vidence p(~x) est aussi utile lors de la comparaison de diffe´rents
mode`les possibles pour les donne´es connues. Soient deux diffe´rents mode`lesM1
et M2 de´crits respectivement par les jeux de parame`tres ~θ et ~φ. Chacun de ces
mode`les peut eˆtre caracte´rise´ par son e´vidence, p(~x,M1) pour le mode`leM1 et
p(~x,M2) pour le mode`leM2. Chacune des e´vidences est la marginalisation sur
l’ensemble des parame`tres du mode`le comme de´crit si-dessus. On peut de´finir
le facteur de Bayes comme le ratio des e´vidences des mode`les a` comparer :
B = p(~x,M1)
p(~x,M2) (4.7)
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Ce facteur de Bayes permet donc de fac¸on naturelle de comparer deux mode`les
concurrents. Si le ratio des deux est supe´rieur a` 1 alors le mode`le M1 est plus
probable que le mode`le M2 et inversement si le ratio est infe´rieur a` 1. Ainsi
nous pouvons discriminer deux mode`les. Ce facteur de Bayes peut aussi eˆtre vu
comme un rasoir d’Occam mathe´matique. Le principe du rasoir d’Occam stipule
que lorsque deux mode`les diffe´rents sont e´quivalents a` de´crire un phe´nome`ne,
alors le plus simple des deux est le plus probable. Ce principe se retrouve dans
l’expression du facteur de Bayes sous les traits de l’inte´grale faite sur l’espace
des parame`tres de chacun des mode`les. En effet, meˆme si leurs vraisemblances
respectives sont e´quivalentes, la taille de l’espace a` inte´grer sera a` la de´faveur
du mode`le le plus complexe et c’est-a`-dire qui posse´de l’espace de plus grande
dimension. Le calcul du facteur de Bayes est donc une de´marche puissante lors
du choix d’un mode`le de´crivant un phe´nome`ne physique. Le proble`me est d’eˆtre
suˆr que l’e´vidence calcule´e par inte´gration sur l’espace des parame`tres de la dis-
tribution a posteriori est suffisamment bien e´value´e pour de´crire correctement le
mode`le. Autrement dit, nous devons nous assurer que l’espace parcouru pour son
calcul est suffisamment vaste pour contenir toutes les valeurs de la distribution
a posteriori contribuant de fac¸on conse´quente a` l’e´vidence.
4.3 Chaˆınes de Markov-Monte-Carlo (MCMC)
L’equation 4.4 est la formule permettant de caracte´riser la densite´ de pro-
babilite´ des parame`tres de notre mode`le en fonction de la loi statistique choisie
(la vraisemblance) et des connaissances que nous avons du proble`me (les distri-
butions a priori). La densite´ de probabilite´ marginale n’e´tant vue que comme
une constante de normalisation, on peut relier la densite´ a posteriori a` la vrai-
semblance et aux densite´s a priori a` travers une relation de proportionnalite´ :
p(~θ|~x) ∝ p(~x|~θ)p(~θ) (4.8)
La caracte´risation de la densite´ de probabilite´ a posteriori pour un ou plu-
sieurs parame`tres ne´cessite donc l’inte´gration du membre de droite sur l’espace
des parame`tres restants. Cette inte´gration sur l’ensemble de l’espace peut deve-
nir rapidement proble´matique aux vues du nombre de parame`tres a` marginaliser
et donc de la taille de l’espace sur lequel inte´grer. Cette inte´gration pouvant de-
venir extreˆmement longue, une me´thode plus efficace est donc ne´cessaire.
Pour eviter de passer trop de temps dans des re´gions de l’espace des pa-
rame`tres qui ne contribuent pas de fac¸on significative a` la caracte´risation de
la distribution a posteriori a` travers des valeurs faibles de la vraisemblance,
nous pouvons optimiser l’exploration de l’espace en privile´giant les valeurs de
parame`tres a` grande valeur de vraisemblance, tout en peuplant correctement la
re´gion correspondante afin de converger vers la forme re´elle de la distribution a
posteriori.
4.3.1 Ratio de Metropolis-Hastings
Pour pouvoir atteindre rapidement la partie de l’espace significative, nous
pouvons de´finir le ratio de Metropolis-Hastings comme suit.
Soit un jeu de parame`tres θt a` l’instant t de la chaˆıne. Un nouveau jeu de
parame`tres ~θt+1 est choisi a` partir d’une probabilite´ de transition de´pendant des
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~θt, p(~θt+1|~θt). Cette probabilite´ de transition est choisie pour eˆtre inde´pendante
du ”temps”, c’est-a`-dire qu’elle ne de´pend que des valeurs de ~θt et ~θt+1. Dans
un deuxie`me temps nous de´cidons si le nouveau jeu de parame`tres est accepte´
ou non sur la base du rapport r de´finit comme :
r =
p(~θt+1|~x)
p(~θt|~x)
p(~θt+1|~θt)
p(~θt|~θt+1)
(4.9)
Ce nouveau jeu est accepte´ selon la probabilite´ :
α(~θt+1, ~θt) = min(1, r) (4.10)
Ainsi, si le quotient de la vraisemblance du nouveau jeu par la vraisemblance
du jeu de parame`tres pre´ce´dent est supe´rieur a` 1, il est toujours accepte´. Sinon,
il est accepte´ avec une probabilite´ r. Cette proce´dure permet donc de focaliser
l’exploration de l’espace des parame`tres vers les valeurs e´leve´es de la vraisem-
blance, mais d’accorder une certaine marge de manœuvre a` l’exploration pour
peupler une re´gion ou` les valeurs de vraisemblance sont proches, permettant
une caracte´risation de la distribution a posteriori autour des valeurs les plus
probables des parame`tres.
La probabilite´ de transition est choisie ge´ne´ralement de telle sorte qu’elle
soit syme´trique, ramenant la seconde fraction de l’e´quation 4.9 a` l’unite´. Cette
probabilite´ de transition peut eˆtre de´crite -et elle le sera dans notre travail-
par une loi normale multidimensionnelle, de dimension e´gale a` celle de l’espace
des parame`tres, centre´e sur les valeurs ~θt et dont les variances σ
2 pour chaque
dimension correspondent au pas effectue´ dans l’espace des parame`tres. La taille
de ce pas est ajuste´ pour permettre un taux d’acceptation des pas propose´s de
l’ordre de 20 % pour des espaces de faible dimension et de l’ordre de 10-15 %
pour des espaces a` grande dimension.
Ces me´thodes MCMC sont tre`s efficaces pour repe´rer rapidement le maxi-
mum de vraisemblance dans des espaces simplement modaux. En revanche, dans
les cas ou` des maxima locaux existent, les chaˆınes MCMC classiques deviennent
inefficaces. En effet, les chaˆınes restent facilement bloque´es sur les maxima lo-
caux et peuvent mettre un temps extreˆment long a` s’en e´chapper, ne parvenant
pas a` rejoindre le maximum global de l’espace conside´re´. Puisque en ge´ne´ral
nous n’avons pas de connaissance a priori sur la position de ce maximum global,
il est important de s’assurer que la valeur de la vraisemblance vers laquelle on
converge est bien celle du maximum global et non pas celle d’un maximum local.
Pour palier ce proble`me, des versions ame´liore´es des chaˆınes MCMC existent.
Nous allons maintenant pre´senter celle que nous avons utilise´e pour notre the`se.
4.3.2 Utilisation de chaˆınes progressivement chauffe´es en
paralle`le
Commune´ment appele´e parallel tempering, cette me´thode permet de contour-
ner le proble`me des maxima locaux par l’utilisation de multiples re´alisations
de l’espace des parame`tres dont on a, a` travers l’utilisation de parame`tres de
tempe´rature, progressivement aplani les variations, permettant ainsi un de´pla-
cement plus facile dans les espaces les plus ”chauds”. Pour chaque tempe´rature,
un parame`tre β correspondant a` l’inverse d’une tempe´rature (0 < β ≤ 1) est
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pris comme exposant de la vraisemblance, aplanissant ainsi ses variations. Pour
chaque re´alisation de l’espace, on a donc :
p(~θ|~x, β) = p(~θ)p(~x|~θ)β (4.11)
En proposant re´gulie`rement des e´changes des parame`tres entre chaˆınes de tem-
pe´ratures adjacentes, les chaˆınes chaudes transmettent progressivement aux
chaˆınes les plus froides la position des diffe´rents maxima jusqu’a` ce que la chaˆıne
cible (la plus froide) finisse par localiser le maximum global et explore l’espace
environnant. Pour cela, a` chaque pas de l’analyse, une proposition d’e´change
entre deux chaˆınes i et j est faite avec une probabilite´ n dont la valeur est choi-
sie selon le contexte. Puis, si cette proposition est accepte´e, l’e´change entre ces
deux chaˆınes est fait avec une probabilite´ αt = min(1, R) ou` R est un ratio de
Metropolis-Hastings inter-tempe´rature :
Ri↔j =
p(~x|~θi, βj)
p(~x|~θj , βi)
p(~x|~θj , βj)
p(~x|~θi, βi)
(4.12)
correspondant donc au ratio entre la valeur de la vraisemblance pour les va-
leurs des parame`tres de la chaˆıne i ramene´e a` la tempe´rature j par la valeur
de la vraisemblance pour les valeurs des parame`tres de la chaˆıne j ramene´e a`
la tempe´rature i, normalise´ par le ratio de ces meˆmes vraisemblances a` leur
tempe´rature respective. Ainsi, si les parame`tres de la chaˆıne la plus chaude des
deux correpondent a` une valeur de la vraisemblance plus e´leve´e pour la chaˆıne
la plus froide, leurs parame`tres sont e´change´s avec une probabilite´ αt. De cette
manie`re, les espaces chauds parcourant plus facilement l’espace des parame`tres,
ils transmettent les valeurs de parame`tres de plus haute vraisemblance aux
chaˆınes plus froides jusqu’a` la chaˆıne cible.
Le parallel tempering est aussi utile dans le cas de la comparaison de mode`le. En
effet, les chaˆınes des diffe´rentes tempe´ratures peuvent eˆtre utilise´es pour calcu-
ler l’e´vidence d’un mode`le. Pour la tempe´rature 1/β, l’e´vidence de cette chaˆıne
s’exprime comme :
Z(β) =
∫
p(~x|~θ, β)p(~θ)d~θ (4.13)
Z(β) =
∫
p(~x|~θ)βp(~θ)d~θ (4.14)
Qui, sachant que les distributions a priori sont inde´pendantes de β, peut se
re´exprimer en fonction du logarithme de l’e´vidence inte´gre´e sur β :
ln p(~x,M) =
∫ 1
0
dβ
〈
ln p(~x|~θ)
〉
β
, (4.15)
ce qui se re´e´crit de fac¸on discre`te pour m chaˆınes de tempe´ratures respectives
β1, β2, . . . , βm comme :
ln p(~x,M) = 1
2
m−1∑
i=1
(βi+1 − βi)
(〈
ln p(~x|~θ)
〉
βi+1
+
〈
ln p(~x|~θ)
〉
βi
)
(4.16)
Nous avons donc un outil nous permettant de comparer deux mode`les pou-
vant s’appliquer au jeu de donne´es en notre possession. Il est donc possible de
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discriminer entre ces deux mode`les et de de´cider lequel est le plus probable aux
vues des donne´es.
Nous allons maintenant appliquer le formalisme Bayesien de´crit au proble`me
qui nous inte´resse, a` savoir la recherche d’une onde gravitationnelle dans les
se´ries temporelles d’un re´seau de pulsars.
4.4 Application a` la Recherche d’Ondes Gravi-
tationnelles dans un Re´seau de Pulsars
Le formalisme de´crit ici est celui commune´ment utilise´ par la communaute´
travaillant sur les re´seaux de pulsars. Cette approche est issue de van Haasteren
et al. (2009).
4.4.1 Formalisme de base
Soit un ensemble de pulsars dont on posse`de pour chacun un ensemble
de TOAs. Chaque TOA peut s’exprimer comme la composition d’une partie
de´terministe tdetai - dans notre cas le mode`le d’arrive´e des pulses de´crit par un
ensemble de parame`tres ~ξ et l’effet induit par une onde gravitationnelle - et une
partie stochastisque δtstoch mode´lisant les diffe´rentes sources de bruits lie´es au
pulsar lui meˆme ou non. Ainsi, pour un pulsar a, le TOA i peut s’e´crire :
tai = t
det
ai + δt
stoch
ai (4.17)
Les parame`tres ξi lie´s au pulsar sont estime´s par les proce´dures de´crites aux
chapitres 1 et 2. Cette estimation faite des parame`tres ξi est conside´re´e suffi-
samment bonne pour que par la suite une approximation line´aire du mode`le de
pulsar soit utilise´e. Ainsi, les re´sidus δtai peuvent s’e´crire comme :
δtai = δt
ind
ai +Mδ
~ξ ++δtstochai (4.18)
Ou` δtindai est la partie des re´sidus inde´pendantes du mode`le du pulsar et qui dans
notre cas contient le signal s venant de l’onde gravitationnelle, δ~ξ est le vecteur
de la diffe´rence entre les ”vraies” valeurs des parame`tres du mode`le de pulsar
et les valeurs estime´es par l’analyse pre´liminaire sur ces derniers : δξi = ξi− ξi0
et M la matrice de design du mode`le qui de´crit la contribution aux re´sidus de
chacun des parame`tres du mode`le de pulsar. Elle est de dimension (n×m) ou` n
est le nombre de TOAs pour ce pulsar et m le nombre de parame`tres de´crivant
le mode`le du pulsar. Ainsi :
δtai =Mδ~ξ + sai + δt
stoch
ai (4.19)
ou` sai est la contribution du signal recherche´ pour le re´sidu i du pulsar a.
Les contributions stochastiques aux re´sidus, conside´re´es comme des phe´nome`nes
gaussiens, peuvent eˆtre mode´lise´es par une matrice de covariance de´finie comme :
Cij =
〈
δtstochi , δt
stoch
j
〉
(4.20)
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et la vraisemblance Baye´sienne des re´sidus s’exprime comme (van Haasteren
et al., 2009) :
p(δ~t|~ξ, ~θ) = 1√
(2π)n detC
exp
(
−1
2
(
δ~t−Mδ~ξ − ~s
)T
C−1
(
δ~t−Mδ~ξ − ~s
))
(4.21)
ou` ~θ sont les parame`tres lie´s a` la source d’onde gravitationnelle et entrent dans
le terme ~s.
4.4.2 Marginalisation sur les parame`tres du mode`le de
pulsar
La recherche d’un signal provenant d’ondes gravitationnelles e´tant le but
de notre travail, nous voulons pouvoir nous affranchir des parame`tres lie´s au
mode`le de pulsar. Pour cela, une marginalisation analytique sur ces parame`tres
est possible (van Haasteren et al., 2009) et permet de re´e´crire la fonction de
vraisemblance comme suit :
p(δ~t|~θ) =
∫
p(δ~t|~ξ, ~θ)dmξ (4.22)
p(δ~t|~θ) =
√
det (MTC−1M)
−1√
(2π)(n−m) detC
exp
(
−1
2
(δ~t− ~s)TC ′(δ~t− ~s)
)
(4.23)
Avec :
C ′ = C−1 − C−1M (MTC−1M)−1MTC−1 (4.24)
Dans van Haasteren & Levin (2013), l’auteur propose une manie`re plus effi-
cace sur le plan algorithmique de marginaliser la fonction de vraisemblance sur
les parame`tres du mode`le de pulsar. Cette nouvelle expression fait appel a` une
de´composition en valeurs singulie`res de la matrice M = UΣV ∗ ou` U et V sont
des matrices orthogonales de dimensions respectives (n×n) et (m×m) et Σ est
une matrice diagonale de dimension (n×m). La fonction de vraisemblance peut
eˆtre directement e´crite en fonction d’une matrice G de dimension (n× (n−m))
de´finie a` partir de la matrice U de´compose´e en deux blocs comme U = ((F )(G))
ou` F correspond a` l’autre moitie´ de U de dimension (n×m) :
p(δ~t|~θ) = 1√
(2π)(n−m) det(GTCG)
exp
(
−1
2
(δ~t− ~s)TG (GTCG)−1GT (δ~t− ~s))
(4.25)
La transpose´e de la matrice G peut eˆtre vue comme un ope´rateur de projection
des re´sidus δ~t sur le sous espace orthogonal a` celui des parame`tres du mode`le de
pulsar. Le de´tail des calculs pourra eˆtre consulte´ dans van Haasteren & Levin
(2013).
C’est cette expression de la fonction de vraisemblance que nous utiliserons
pour notre analyse.
4.4.3 Mode´lisation des bruits
Les phe´nome`nes de bruit lie´s aux donne´es des pulsars peuvent eˆtre mode´lise´s
pour les TOAs i et j des pulsars a et b dans la matrice de covariance sous trois
contributions :
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1. Les erreurs individuelles pour chaque de´termination de TOA venant de
l’erreur faite lors de la cross-corre´lation entre le profil et les donne´es. Elles
se traduisent par une incertitude ∆t sur la valeur du TOA. En plus, est
introduit un parame`tre nomme´ EFAC multipliant par une constante l’en-
semble des incertitudes sur les TOAs et mode´lisant une possible mauvaise
calibration du bruit du radiome`tre permettant l’acquisition des donne´es.
Ensemble on peut les mode´liser comme :
Cerr(ai)(bj) = E
2∆t2(ai)δabδij (4.26)
2. Un mode`le de bruit blanc inde´pendant des barres d’erreurs d’amplitude
N est aussi introduit. Il agit comme un bruit inde´pendant du temps et est
souvent nomme´ EQUAD :
CBB(ai)(bj) = N
2δabδij (4.27)
3. Un mode`le de bruit rouge est aussi introduit. Il permet de mode´liser
diffe´rentes structures dans les donne´es du pulsar qu’aucune mode´lisation
physique n’a permis d’expliquer. Il est de´crit par une loi de puissance et
s’exprime comme :
CBR(ai)(bj) =
−R2δab
(2π)2f1−2αa
L
(
Γ(−2 + 2αa) cos(παa)(fLτ)2−2αa
∑∞
n=0(−1)n (fLτ)
2n
(2n)!(2n+2αa−2)
) (4.28)
ou` R est l’amplitude du bruit rouge, Γ est la fonction gamma, τ = 2π|ti−
tj | est la diffe´rence temporelle entre deux observations, fL est la fre´quence
de coupure et αa est l’indice spectral du bruit pour le pulsar a.
Dans ces expressions, les δij ne sont rien d’autre que le symbole de Krœnecker
qui vaut 1 lorsque i = j et 0 sinon. Le mode`le de bruit rouge tel que de´crit ici
permet de mode´liser, lors de la recherche d’un fond d’ondes gravitationnelles,
ce dernier sous la forme d’un bruit corre´le´ entre les pulsars. Dans ce cas le
symbole de Krœnecker rencontre´ dans le nume´rateur de la premie`re fraction de
l’equation 4.28 est remplace´ par l’expression 3.53 qui de´crit la correlation entre
pulsars dans le cas d’un fond stochastique isotrope d’ondes gravitationnelles.
Nous avons donc de´taille´ les me´thodes nume´riques utilise´es pour la de´ter-
mination de parame`tres et nous avons de´crit le formalisme utile a` la recherche
d’ondes gravitationnelles dans les se´ries temporelles provenant d’un re´seau de
pulsars. Nous allons au chapitre suivant appliquer ce formalisme et ces me´thodes
nume´riques au re´seau de pulsars EPTA.
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Chapitre 5
Application aux Donne´es de
l’EPTA et Re´sultats
Dans ce chapitre, nous allons pre´senter l’utilisation de notre me´thode d’ana-
lyse a` un re´seau de pulsars. Nous allons dans un premier temps pre´senter les
donne´es que nous avons utilise´es dans notre the`se, a` savoir l’ensemble des
donne´es des pulsars de l’EPTA disponibles durant nos travaux. Puis, nous
pre´senterons les tests effectue´s sur notre algorithme a` partir d’injections de
signaux correspondant a` la pre´sence d’ondes gravitationnelles produites par un
syste`me de trous noirs supermassifs dans ces meˆmes donne´es. Dans un dernier
temps, nous pre´senterons les limites donne´es sur l’amplitude d’un tel signal dans
les donne´es de l’EPTA.
5.1 Donne´es Utilise´es
Notre travail de the`se a e´te´ effectue´ au sein de l’EPTA. C’est donc tout natu-
rellement que nous avons utilise´ pour tester notre algorithme de de´tection un en-
semble de donne´es de diffe´rents pulsars provenant des diffe´rents radiote´lescopes
de l’EPTA 1. Nous avons utilise´ les donne´es provenant de 13 pulsars millise-
condes. Ces donne´es du consortium sont prote´ge´es, aussi nous ne les repro-
duirons pas inte´gralement dans cette the`se. Elles ont e´te´ pre´alablement ana-
lyse´es par le groupe de chronome´trie de l’EPTA afin d’en de´terminer le plus
pre´cise´ment possible les parame`tres et les effets syste´matiques ainsi que les pa-
rame`tres de bruits. Ces donne´es font partie d’un ensemble plus grand qui a
vocation a` eˆtre publie´ dans les mois a` venir. Nous pre´sentons dans le tableau
5.1 les diffe´rentes caracte´ristiques des pulsars utilise´es a` savoir pour chacun :
– Le nom du pulsar.
– Le nombre de TOAs.
– Le temps d’observation Tobs.
– Le RMS des temps d’arrive´e.
– L’amplitude du bruit rouge (ARN) correspondant au parame`tre R de
l’e´quation 4.28.
1. A l’exeption du SRT en Sardaigne dont la mise en fonctionnement n’est toujours pas
ope´rationnelle
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Table 5.1 – Informations concernant les 13 pulsars de l’EPTA
Nom TOAs Tobs (an) RMS (µs) ARN ISRN
J1012+5307 630 6 1.274 7.27×10−14 2.10
J1024-0719 432 12.4 1.579 3.33×10−13 1.12
J1600-3053 380 5.3 0.586 6.49×10−14 1.26
J1640+2224 517 15 2.06 2.40×10−13 1.1
J1643-1224 659 15 3.3 2.60×10−13 1.19
J1713+0747 1008 15.2 0.457 5.26×10−14 1.51
J1730-2304 123 14.2 1.758 2.34×10−13 1.70
J1744-1134 394 15 0.689 1.25×10−13 1.1
J1857+0943 389 15 1.702 1.81×10−13 1.12
J1909-3744 226 7 0.131 1.84×10−14 1.1
J1918-0642 216 10.5 1.933 1.85×10−13 1.1
J2145-0750 693 15.2 1.507 2.62×10−13 1.1
J2317+1439 406 15 2.775 3.94×10−13 1.1
– L’indice spectral du bruit rouge (ISRN) correspondant au parame`tre αa
de l’e´quation 4.28.
Les valeurs pre´sente´es sont celles utilise´es dans notre algorithme pour la suite de
ce chapitre. Les diffe´rentes valeurs correspondent au maximum de vraisemblance
des analyses faites pour la de´termination de ces parame`tres. Les parame`tres
EFAC et EQUAD pre´sente´s au chapitre pre´ce´dent ont, quant a` eux, e´te´ direc-
tement inclus dans les barres d’erreurs lors de l’analyse pre´liminaire des TOAs
des pulsars par le groupe de chronome´trie de l’EPTA. Les re´sidus utilise´s des
13 pulsars sont pre´sente´s en annexe B.
5.2 Tests de l’Algorithme
5.2.1 Injections
Nous avons, pour pouvoir tester l’efficacite´ de notre algorithme a` trouver
une source individuelle d’ondes gravitationnelles, injecte´ diffe´rents signaux dans
les donne´es de l’EPTA, correspondant a` diffe´rentes configurations possibles d’un
syste`me binaire de trous noirs supermassifs. Ces injections ont e´te´ faites a` par-
tir d’un code de ge´ne´ration de re´sidus dus a` l’onde produite par un syste`me
binaire de´veloppe´ par Alberto Sesana. Ce code simule, a` partir d’une fre´quence
et d’une amplitude donne´es, les re´sidus induits par une source monochromatique
n’e´voluant pas au cours du temps d’observation pour le terme Terre. Il calcule
ensuite le de´calage en fre´quence entre le terme Terre et les termes Pulsar a` partir
de la distance de ces derniers en utilisant un mode`le post-Newtonien (Barack
& Cutler, 2004) pour faire e´voluer la source entre les e´poques des deux termes.
Il ajoute ensuite au terme Terre le terme Pulsar conside´re´ lui aussi comme une
source monochromatique, a` la fre´quence pre´ce´demment calcule´e, n’e´voluant pas
non plus pendant le temps de l’observation.
Nous avons injecte´ diffe´rents signaux a` diffe´rentes fre´quences et a` diffe´rentes
amplitudes. Pour chaque fre´quence (10nHz, 20nHz, 50nHz) les injections ont e´te´
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Table 5.2 – Caracte´ristiques des sources injecte´es dans les donne´es.
f (nHz) A φ (rad) θ (rad) sin(i) (rad) SNR
50 5×10−13 6.26 1.95 0.97 160
50 1×10−13 4.90 1.0 0.22 30
50 5×10−14 4.90 1.0 0.22 15
20 5×10−13 1.39 2.02 0.42 120
20 1×10−13 1.39 2.02 0.42 25
20 5×10−14 1.39 2.02 0.42 13
10 5×10−13 4.44 2.85 0.96 130
10 1×10−13 4.44 2.85 0.96 27
10 5×10−14 4.44 2.85 0.96 14
faites a` diffe´rentes amplitudes. Nous pre´sentons dans le tableau 5.2 les diffe´rentes
caracte´ristiques des sources injecte´es pertinentes pour notre analyse.
Ces injections ont e´te´ faites directement sur les donne´es de l’EPTA elles-
meˆmes et non sur des donne´es de pulsars simule´es. La raison en est qu’ainsi
nous conservons les caracte´ristiques typiques des observations d’un re´seau de
pulsar. C’est-a`-dire que les variations des barres d’erreurs correspondant aux
incertitudes sur la de´termination des TOAs ainsi que l’e´chantillonnage de nos
donne´es restent re´alistes et ne sont pas produites par une ge´ne´ration ale´atoire
informatique.
5.2.2 Caracte´ristiques de l’Algorithme
Distributions a priori
Nous avons, a` partir de ces donne´es, utilise´ notre algorithme pour essayer de
de´teminer les carcate´ristiques de la source injecte´e. Pour cela nous avons duˆ fixer
diffe´rentes assertions sur l’e´tat de connaissance de notre proble`me. En statistique
Baye´sienne, cela revient a` de´terminer les distributions a priori sur les parame`tres
de notre source. Pour les angles intervenants dans ce mode`le (position, inclinai-
son, polarisation, phase initiale du terme Terre et phases initiales des termes Pul-
sar) nous avons fixe´ des distributions a priori e´quiprobables entre toutes les va-
leurs comprises entre 0 et 2π sauf pour la colatitude θ dont la distribution a priori
est prise entre 0 et π. Pour l’amplitude du signal, nous avons fixe´ une distribu-
tion a priori e´quiprobable en logarithme de l’amplitude :−16 < log(A) < −10.
Et enfin, pour la fre´quence du terme Terre nous avons de´termine´ une distribu-
tion e´quiprobable en logarithme de la fre´quence entre −8.3 < log(f) < −7. La
borne infe´rieure est justifie´e par le fait que notre capacite´ a` de´tecter les basses
fre´quences est limite´e par la longueur de la se´rie temporelle la plus courte que
nous posse´dons. Autrement dit, nous ne sommes pas capable de de´tecter des
fre´quences infe´rieures a` 1/Tobs pour le pulsar dont nous posse´dons le plus court
temps d’observation (Tobs) qui est, dans notre cas, 5,3 ans. Pour les termes Pul-
sar, nous avons pose´ une distribution a priori e´voluant en fonction de la valeur
de la fre´quence du terme Terre. En effet, nous savons que duˆ au fait que l’onde
gravitationnelle influence le signal provenant du pulsar force´ment plus toˆt dans
le temps au moment de l’e´mission par rapport a` la re´ception de ce dernier sur
69
Terre, les fre´quences des termes Pulsar sont donc plus basses que celle du terme
Terre. Permettre aux termes Pulsar d’avoir une valeur en fre´quence supe´rieure a`
celle du terme Terre nous obligerait a` parcourir des espaces encore plus grands
et nous ferait perdre du temps dans la recherche du signal provenant de l’OG.
Ainsi nous avons pose´ comme distribution a priori (fonction de la fre´quence du
terme Terre) des termes Pulsar :
p(fp|fe)
{
= 1 si fp < fe
= 0 sinon
(5.1)
ou` fp est la fre´quence du terme Pulsar et fe la fre´quence du terme Terre. Ainsi,
nous nous assurons que lors de l’exploration de l’espace des parame`tres, les
fre´quences des termes Pulsar soient toujours infe´rieures a` celle du terme Terre.
Notre jeu de donne´es est compose´ de 13 pulsars. Le nombre de dimension de
l’espace que nous avons a` parcourir s’e´leve a` 7 + 2×Npsr : les sept principaux
parame`tres de la source comme de´taille´s a` la section 3.4 auxquels on ajoute 26
parame`tres correspondant aux parame`tres des termes Pulsar. Nous avons donc
33 parame`tres pour une source.
Re´alisations en tempe´rature
L’utilisation des chaines MCMC associe´es au parallel tempering est parti-
culie`rement bien adapte´e au cas qui nous inte´resse ici, ou` l’espace a` parcourir
n’est pas simplement modal. Nous montrons a` titre d’exemple sur la figure 5.1
les valeurs du logarithme de la vraisemblance en fonction de la fre´quence du
terme Terre pour une des injections pre´sente´es dans la suite de ce chapitre. Il
est clair, sur cette figure, que l’espace que nous parcourons est multimodal et
demande en conse´quence d’avoir recours aux chaines chauffe´es en paralle`le. Nous
nous assurons ainsi que nous trouvons bien le maximum global de la vraisem-
blance et non un des maxima locaux comme par exemple celui autour de 10 nHz
sur la figure 5.1 dont la capacite´, d’une chaine MCMC classique, a` s’e´chapper
est tre`s peu probable dans un temps re´aliste.
Notre algorithme est constitue´ de plusieurs chaˆınes parcourant l’espace des
parame`tres a` diffe´rentes tempe´ratures. Pour pouvoir s’assurer que les espaces
chauds explorent le plus facilement possible cet espace, nous avons pose´ la
tempe´rature la plus haute (T = 1/β) de telle sorte que la valeur de la vrai-
semblance soit de l’ordre de la dizaine. Ainsi, les variations de cette dernie`re
sont suffisamment faibles pour la tempe´rature la plus e´leve´e pour qu’une majo-
rite´ des propositions de nouveau point faites dans cet espace soit accepte´e. Nous
avons ensuite, a` partir de cette valeur Tmax, re´parti les autres tempe´ratures pour
les re´alisations interme´diaires de fac¸on exponentielle entre Tmin = 1 et Tmax.
Nous avons pris, dans notre cas, trente diffe´rentes tempe´ratures (en comptant
la re´alisation cible) comprises entre Tmin et Tmax re´parties selon cette loi.
Pour pouvoir permettre aux re´alisations de peupler correctement l’espace,
nous avons aussi adapte´ la taille du pas en fonction de la tempe´rature de cha-
cune d’elles. Le pas choisi pour la tempe´rature la plus basse est ainsi multiplie´
par
√
T pour chaque re´alisation. Nous nous assurons, de cette manie`re, que l’ex-
ploration des espaces chauffe´s durant notre recherche couvre bien l’ensemble de
ces derniers. Cette adaptation du pas en fonction de la tempe´rature peut tout
de meˆme poser un proble`me. En effet, les propositions peuvent tirer un nou-
veau point dans l’espace des parame`tres a` l’exte´rieur des bornes donne´es par les
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Figure 5.1 – Repre´sentation du logarithme de la vraisemblance en fonction de
la fre´quence du terme Terre pour l’injection d’un signal a` 50 nHz. On remarque
la pre´sence de plusieurs modes a` diffe´rentes fre´quences. Le mode global est bien
situe´ a` la fre´quence du terme Terre attendue mais on peut aussi remarquer deux
autres modes locaux relativement importants situe´s pour l’un aux alentours des
valeurs des termes Pulsar et pour l’autre autour de la fre´quence correpondant
a` l’inverse de la pe´riode de rotation de la Terre autour du Soleil. Cette figure a
e´te´ re´alise´ a` partir de l’addition des points obtenus pour les 11 chaˆınes les plus
chaudes utilise´es pour cette injection.
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distributions a priori conduisant a` des rejets quasiment syste´matiques des nou-
veaux points propose´s, empeˆchant par la` meˆme une exploration convenable de
l’espace des parame`tres. Pour reme´dier a` ce proble`me, les bornes du volume de
l’espace des parame`tres sont conside´re´es comme cycliques, c’est-a`-dire qu’elles
sont connecte´es. Ainsi, les points de l’espace sont toujours tire´s entre ces bornes
et seule un rejet par le ratio de Metropolis-Hasting est possible.
Les propositions d’e´change entre les diffe´rentes tempe´ratures sont faites
quant a` elle avec une probabilite´ n de 0.1, donnant statistiquement un e´change
entre deux tempe´ratures adjacentes tous les dix pas en moyenne. Ainsi les
e´changes permettent aux re´alisations de tempe´rature e´leve´e de transmettre fa-
cilement les points de l’espace de plus hautes vraisemblances avant que ces
dernie`res ne se soient trop e´carte´es de ces valeurs.
5.2.3 Re´sultats sur Injections
Nous avons donc applique´ notre algorithme aux donne´es avec injections.
Ces recherches ont e´te´ faites sans avoir connaissance des vraies valeurs des pa-
rame`tres de la source. Nous pre´sentons dans la suite les re´sultats obtenus sur
ces diffe´rentes injections par fre´quence dans le cas ou` nous avons recherche´ un
mode`le complet avec terme Pulsar. Des recherches ont aussi e´te´ faites en ne
prenant en compte que le terme Terre. Ces dernie`res n’ont pas permis de ca-
racte´riser les parame`tres de la source mais il est a` noter que l’algorithme trouve
tout de meˆme une source, non localise´e dans le ciel, dont la fre´quence est proche
de celles des termes Pulsar et dont l’amplitude, plus e´leve´e que celle re´ellement
injecte´e, correspond a` celle qu’aurait un signal e´quivalent a` cette fre´quence.
Injections a` 50 nHz
Trois injections ont e´te´ faites a` 50 nHz. Nous pre´sentons, a` titre d’exemple,
les parame`tres estime´s par notre algorithme pour le signal d’amplitude 5× 10−13
dans les figures 5.2 et 5.3. Nous voyons que nous avons e´te´ capables, en prenant
en compte les termes Pulsar (dont l’estimation des fre´quences est pre´sente´e en
annexe), de de´terminer de fac¸on pre´cise la fre´quence du terme Terre. La position
de la source a elle aussi aussi e´te´ de´termine´e correctement. Il est inte´ressant de
noter que pour ce cas, nous avons aussi pu de´terminer des valeurs de l’amplitude
et du sinus de l’inclinaison proches de celles de l’injection. Les estimations de ces
deux parame`tres sont cohe´rentes avec les valeurs injecte´es. Enfin, les re´sultats
sur les fre´quences des termes Pulsar sont pre´sente´s dans l’annexe A. On peut
voir que la capacite´ de notre algorithme a` estimer ces parame`tres de´pend du pul-
sar conside´re´. Pour la majorite´ d’entre eux (11 sur 13), la valeur de la fre´quence
trouve´e correspond a` celle injecte´e. En revanche, pour l’un d’entre eux, l’al-
gorithme n’a pas e´te´ en mesure de la caracte´riser. Les phases de ces termes
n’e´tant pas connues puisque le mode`le des injections ne les pre´sise pas, nous ne
les pre´sentons pas.
Nous re´capitulons, dans le tableau 5.3 l’ensemble des re´sultats pour les in-
jections faites a` 50 nHz.
Ces re´sultats montrent que nous sommes dans tous les cas capables de trou-
ver un signal a` la fre´quence voulue. La de´termination de d’amplitude du signal
est elle aussi en accord avec les injections. He´las, lorsque l’amplitude est trop
basse, la localisation de la source sur le ciel devient impossible bien que nous
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Table 5.3 – Re´sultats sur l’estimation des parame`tres d’une source a` 50 nHz
pour diffe´rentes amplitudes. Les parame`tres non de´termine´s sont de´signe´s par
la lettre N.
Parame`tres Injection 1 Injection 2 Injection 3
φ (rad) 6.18 ± 0.2 4.95 ± 0.25 N
θ (rad) 1.93 ± 0.2 1.0 ± 0.2 N
f (nHz) 49.98 ± 0.05 50.1 ± 0.3 50 ± 1
A(10−13) 4.1 ± 1 1.7 ± 1 0.44 ± 0.11
sin(i) 0.95 ± 0.015 N N
Table 5.4 – Re´sultats sur l’estimation des parame`tres d’une source a` 20 nHz
pour diffe´rentes amplitudes. Les parame`tres non de´termine´s sont de´signe´s par
la lettre N.
Parame`tres Injection 1 Injection 2 Injection 3
φ (rad) 1.39 ± 0.3 1.56 ± 0.2 1.5 ± 0.5
θ (rad) 2.03 ± 0.3 2.1 ± 0.2 2.1 ± 0.3
f (nHz) 20.00 ± 0.01 20.1 ± 0.4 20.3 ± 1
A(10−13) 5.8 ± 1.5 2.0 ± 0.5 0.6 ± 0.3
sin(i) N N N
soyons en mesure de trouver un signal a` la bonne fre´quence et a` la bonne am-
plitude.
Injections a` 20 nHz
Trois injections ont e´te´ faites a` 20 nHz. Nous pre´sentons dans le tableau 5.4
les re´sultats sur les parame`tres que nous avons e´te´ capables d’estimer avec notre
algorithme.
Bien que, dans aucun cas, le sinus de l’inclinaison n’ait e´te´ de´termine´, l’in-
te´gralite´ des autres parame`tres l’a e´te´ quelque soit l’injection faite.
Injections a` 10 nHz
Trois injections ont aussi e´te´ faites a` 10 nHz. Nous pre´sentons dans le tableau
5.5 les re´sultats sur les parame`tres obtenus pour ces dernie`res. Nous avons dans
tous les cas e´te´ capables de de´terminer la fre´quence du terme Terre. L’ amplitude
de la premie`re injection est elle surestime´e par rapport a` la ve´ritable valeur
injecte´e. Les valeurs des amplitudes des deux autres injections n’ont quant a`
elle que des bornes duˆ au fait que les histogrammes issus de notre recherche ne
privile´gient aucune valeur entre ces dernie`res.
Les parame`tres de position, quant a` eux, n’ont e´te´ de´termine´es que pour
les deux premie`res injections et les valeurs injecte´es diffe`rent de celles que nous
avons trouve´es. Nous pouvons expliquer cela par notre fac¸on de mode´liser les
termes Pulsar. En effet, ne prenant en compte aucun mode`le d’e´volution des
syste`mes binaires, une ambiguite´ s’installe lorsque les fre´quences des termes
Pulsar sont proches de la fre´quence du terme Terre. En effet, plus la fre´quence
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Figure 5.2 – Estimation des parame`tres de position et de fre´quence pour une
source injecte´e de fre´quence 50 nHz a` A = 5× 10−13. Les vraies valeurs des
parame`tres de la source injecte´e sont repre´sente´es par les barres verticales noires.
Les histogrammes correspondent aux distributions a posteriori des parame`tres
marginalise´es sur l’ensemble des autres parame`tres.
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Figure 5.3 – Estimation de l’amplitude et du sinus de l’inclinaison pour une
source de fre´quence 50 nHz a` A = 5× 10−13. Les deux premie`res figures suivent
la meˆme convention que la figure 5.2. La dernie`re repre´sente l’histogramme en
deux dimensions de l’amplitude et du sinus. Le violet repre´sente 0%, le bleu
25% et le rouge plus de 50% des valeurs. Le point rouge montre la position de
l’injection.
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Table 5.5 – Re´sultats sur l’estimation des parame`tres d’une source a` 10 nHz
pour diffe´rentes amplitudes. Les parame`tres non de´termine´s sont de´signe´s par
la lettre N.
Parame`tres Injection 1 Injection 2 Injection 3
φ (rad) 4.48 ± 0.3 4.9 ± 0.3 N
θ (rad) 2.63 ± 0.2 2.3 ± 0.4 N
f (nHz) 9.97 ± 0.05 10 ± 0.2 10 ± 0.4
A(10−13) 8.3 ± 0.3 0.25< A <0.6 0.5< A <0.9
sin(i) N N N
du terme Terre est basse, plus le syste`me binaire e´volue lentement au cours du
temps, les deux objets e´tant d’autant plus loin de la coalescence. De plus, plus
la masse du syste`me est basse, moins il e´volue vite, plac¸ant les fre´quences des
termes Pulsar proches de celle du terme Terre. Notre algorithme, ne pouvant
se´parer ces premiers du second, est alors incapable d’e´valuer correctement la
position de la source. Dans ce cas, il serait alors judicieux de faire appel a` un
mode`le d’e´volution d’un syste`me binaire de trous noirs supermassifs tel que celui
utilise´ pour les injections (Barack & Cutler, 2004). Dans ce cas, nous serions
alors oblige´s de prendre en compte les distances des pulsars a` la Terre.
5.3 Application aux donne´es sans injection
Maintenant que nous avons montre´ que notre recherche permet, au mieux
de trouver les caracte´ristiques d’une source, au pire d’estimer uniquement la
fre´quence du signal en provenance de celle-ci si ce dernier est pre´sent dans les
donne´es, nous avons proce´de´ a` une recherche d’un tel signal dans les donne´es
brutes des 13 pulsars de l’EPTA. Pour cela, nous avons utilise´ notre algorithme
dans les conditions de la recherche d’une source mode´lise´e uniquement par le
terme Terre ainsi que dans celles de la recherche d’une source mode´lise´e par
l’ensemble des termes Terre et Pulsar.
Nous n’avons trouve´ aucun signal mais nous avons pu poser des limites
supe´rieures sur l’amplitude de ce dernier. C’est-a`-dire qu’aucune amplitude
ou fre´quence n’est privile´gie´e par notre algorithme, nous empeˆchant de ca-
racte´riser les parame`tres d’une possible source dans les donne´es. Ces re´sultats
sont pre´liminaires. Ils sont une premie`re estimation de la limite supe´rieure sur
l’amplitude d’un signal provenant d’une source unique d’ondes gravitationnelles.
De nouvelles limites, sur l’ensemble des pulsars de l’EPTA, est en cours d’esti-
mation et sera le sujet d’un ensemble de publications du groupe EPTA portant
sur l’ensemble du processus, des productions des temps d’arrive´e aux calculs de
limites supe´rieures en amplitude pour un fond stochastique isotrope, anisotrope
et pour une source unique d’ondes gravitationnelles. La me´thode de´taille´e dans
cette the`se sera d’ailleurs une de celles utilise´es pour cette dernie`re limite.
Nous de´finissons la limite supe´rieure sur une amplitude A∗ a` 1σ dans notre
contexte comme suit : ∫ A∗
0
p(A|δ~t)dA = 68.2% (5.2)
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Figure 5.4 – Limite supe´rieures pour amplitude a` 1σ (ligne pleine) et 2σ
(ligne hachure´e) en fonction de la fre´quence pour le mode`le terme Terre. La
de´gradation de la sensibilite´ sur l’amplitude correspond a` la fre´quence de
re´volution de la Terre autour du Soleil.
ou` δ~t sont les re´sidus des pulsars. Et la limite sur une amplitude A∗ a` 2σ comme :
∫ A∗
0
p(A|δ~t)dA = 95.4% (5.3)
Notre recherche a e´te´ faite dans un premier temps par bande de fre´quence de
2 nHz entre 8 nHz et 100 nHz pour le mode`le avec terme Terre et pour le mode`le
complet. Sont pre´sente´s en figure 5.4 les re´sultats pour le terme Terre unique-
ment et sur la figure 5.5 les re´sultats pour le mode`le complet. Nous remarquons
la pre´sence d’une baisse de sensibilite´ sur l’amplitude du signal autour de 30
nHz. Cette baisse s’explique par le fait que cette fre´quence (plus pre´sise´ment
31.7 nHz) correspond a` la fre´quence avec laquelle la Terre effectue une re´volution
autour du Soleil (31.7 nHz=1/(1 an)). Cette baisse de sensibilite´ est plus faible
pour le mode`le avec termes Pulsar car ces derniers absorbent en partie cet effet.
A part cela, les deux mode`les semblent e´quivalents pour caracte´riser une telle
limite. En conse´quence, une recherche d’un signal pourrait tout a` fait de´buter
avec un mode`le contenant uniquement le terme Terre. L’utilisation du mode`le
complet pouvant correspondre a` une caracte´risation d’un signal, si sa pre´sence
e´tait mise en e´vidence par le mode`le contenant uniquement le terme Terre.
Les limites pre´sente´es sont en bon accord avec d’autres me´thodes de de´termi-
nation de la limite supe´rieure ope´re´es par d’autres membres du groupe d’analyse
de l’EPTA utilisant une approche fre´quentiste et donc inde´pendante de la noˆtre.
Nous avons aussi e´tabli une limite supe´rieure sur l’amplitude en fonction
de la position dans le ciel pour les deux fre´quences 20 nHz et 50 nHz. Nous
pre´sentons sur les figures 5.6 les limites sur le ciel a` 1σ et 2σ pour la fre´quence
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Figure 5.5 – Limite supe´rieures pour amplitude a` 1σ (ligne pleine) et 2σ (ligne
hachure´e) en fonction de la fre´quence pour le mode`le utilisant les termes Pul-
sar. La de´gradation sensibilite´ sur l’amplitude correspond a` la fre´quence de
re´volution de la Terre autour du Soleil.
20 nHz dans le cas du mode`le avec terme Terre uniquement et sur la figure 5.7
les meˆmes cartes mais pour le mode`le complet. Sur les figures 5.8 les meˆmes
limites pour un signal a` 50 nHz avec uniquement le terme Terre et sur la figure
5.9 avec le mode`le complet. Pour l’ensemble de ces cartes, 48 positions sur le
ciel on e´te´ prises.
Les limites supe´rieures avec terme Terre uniquement et celles avec le mode`le
complet sont sensiblement les meˆmes pour les deux fre´quences auxquelles nous
les avons produites. Bien que l’effet soit moins marque´ sur les cartes faites
avec le mode`le complet, nous remarquons clairement un manque de sensibi-
lite´ sur la re´gion du ciel ou` aucun pulsar n’est pre´sent. En conse´quence, une
meilleure caracte´risation de l’amplitude sur le ciel ne´cessite d’inclure dans notre
recherche des pulsars situe´s dans cette zone. He´las, peu de pulsars millisecondes
sont connus dans cette re´gion correspondant a` la zone du ciel a` l’oppose´ du
centre galactique. Des programmes de recherches de pulsars millisecondes sont
ne´cessaires pour peupler cette partie du ciel mais la faible densite´ d’e´toiles dans
cette zone (compare´e a` la direction de la re´gion du centre) diminue statistique-
ment les chances de de´couvrir des pulsars millisecondes dans cette direction.
Des programmes de recherche sont, en ce moment, en cours dans cette direc-
tion : le programme HTRU Nord fait avec le radiote´lescope de Effelsberg (Barr
et al., 2013) recherche des pulsars sur l’ensemble du ciel de l’he´misphe`re Nord
en comple´ment d’un programme similaire (HTRU Sud) fait a` Parkes. Bien que
ce programme privile´gie le plan galactique, les autres zones du ciel sont elles
aussi couvertes. Un autre programme de recherche, GBNCC/GBT350, est fait
au Green Bank Radio Telescope (Lynch & Bank North Celestial Cap Survey
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Collaborations, 2013), couvrant lui aussi , entre autres, les zones du ciel en
question. La recherche cible´e sur les sources non-identifie´es de FERMI, ce der-
nier voyant tout le ciel gamma toutes les trois heures, pourrait aussi permettre
de trouver de nouveau pulsars dans cette zone faiblement peuple´e en pulsars
connus. Une initiative comme LEAP, augmentant la sensibilite´ des te´le´scopes
europe´ens d’un facteur au moins 5, permettra d’inclure des MSPs stables plus
faibles dans l’EPTA et ainsi d’ame´liorer e´galement la couverture du ciel. De
plus, il est a` noter que la collaboration IPTA a` pour but de re´unir les re´seaux
de pulsars des diffe´rents PTA et ainsi de permettre une meilleure couverture
du ciel, ainsi que d’augmenter le nombre de pulsars pouvant servir pour une re-
cherche de signal. A plus long terme, des projets comme SKA (Square Kilometer
Array) pourrait permettre d’observer des pulsars dans ces directions graˆce a` une
meilleure sensibilite´ et de chronome´trer de fac¸on encore plus pre´cise ceux de´ja`
connus.
5.4 Positionnement de ces travaux dans le pro-
gramme de l’EPTA
La me´thode pre´sente´e ici est en cours de re´daction en vue de publications
rapides. Pour des raisons de politique interne de publication de la collaboration
EPTA, elle sera d’abord applique´e a` des donne´es de pulsars simule´es pour un
premier article en cours de re´daction. Les donne´es re´elles les plus re´centes, com-
prenant toutes les observations effectue´es a` Nanc¸ay seront ensuite utilise´es pour
placer une limite sur les ondes gravitationnelles cherche´es et incluses dans une
publication EPTA.
L’EPTA est constitue´ d’un ensemble d’observatoires et de chercheurs eu-
rope´ens afin de permettre la de´tection d’ondes gravitationnelles a` partir de l’ob-
servation d’un re´seau de pulsars. Pour cela, plusieurs groupes de travail ont e´te´
mis en place. Le premier (timing group) a pour sujet l’observation syste´matique
d’un ensemble de pulsars millisecondes et la caracte´risation des parame`tres as-
socie´s a` ces objets afin de rendre ces donne´es utilisables pour une telle de´tection.
Le second (data analysis group), dont le travail de cette the`se fait pleinement
partie, a pour but d’analyser au mieux ces donne´es afin d’y trouver, dans le
cas de sa pre´sence, un signal provenant de l’effet d’ondes gravitationnelles. Plu-
sieurs me´thodes sont utilise´es pour de´tecter et caracte´riser un tel signal dans
le cas d’une de´tection ou estimer, dans le cas d’une non de´tection, une limite
supe´rieure sur l’amplitude. Plusieurs approches sont utilise´es. Deux approches
fre´quentistes, de´veloppe´es a` Golm (AEI) et Paris (APC), couple´es avec un es-
timateur maximisant analytiquement la vraisemblance sur une partie des pa-
rame`tres. Elles sont avantageuses en terme de temps de calcul car elles uti-
lisent un espace restreint des parame`tres. Une approche baye´sienne, de´veloppe´e
a` Cambridge (IoA) elle aussi maximisant analytiquement et nume´riquement sur
les parame`tres lie´s aux termes Pulsar et enfin, notre me´thode, qui utilise une ap-
proche baye´sienne et une vraisemblance prenant en compte tous les parame`tres
physiques de la source. Ces approches sont comple´mentaires : par exemple, en
utilisant d’abord une des me´thodes fre´quentistes on trouve rapidement la va-
leur du maximum de vraisemblance sans pouvoir de´crire les distributions des
parame`tres physiques. Puis nous pouvons utiliser notre approche pour pou-
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Figure 5.6 – Carte du ciel pour les limites supe´rieures sur l’amplitude a` 1σ et
2σ pour la fre´quence 20 nHz pour le terme Terre uniquement. Les coordonne´es
utilise´es sont l’ascension droite et la de´clinaison. La carte du haut repre´sente la
limite a` 1σ, celle du bas a` 2σ. Le code couleur repre´sente les valeur en log(A).
Les points noirs repre´sentent les positions des pulsars utilise´s.
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Figure 5.7 – Carte du ciel pour les limites supe´rieures sur l’amplitude a` 1σ et
2σ pour la fre´quence 20 nHz pour le mode`le complet. Les coordonne´es utilise´es
sont l’ascension droite et la de´clinaison. La carte du haut repre´sente la limite a`
1σ, celle du bas a` 2σ. Le code couleur repre´sente les valeur en log(A). Les points
noirs repre´sentent les positions des pulsars utilise´s.
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Figure 5.8 – Carte du ciel pour les limites supe´rieures sur l’amplitude a` 1σ et
2σ pour la fre´quence 50 nHz pour le terme Terre uniquement. Les coordonne´es
utilise´es sont l’ascension droite et la de´clinaison. La carte du haut repre´sente la
limite a` 1σ, celle du bas a` 2σ. Le code couleur repre´sente les valeur en log(A).
Les points noirs repre´sentent les positions des pulsars utilise´s.
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Figure 5.9 – Carte du ciel pour les limites supe´rieures sur l’amplitude a` 1σ et
2σ pour la fre´quence 50 nHz pour le mode`le complet. Les coordonne´es utilise´es
sont l’ascension droite et la de´clinaison. La carte du haut repre´sente la limite a`
1σ, celle du bas a` 2σ. Le code couleur repre´sente les valeur en log(A). Les points
noirs repre´sentent les positions des pulsars utilise´s.
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voir explorer la distribution ve´ritable des parame`tres. Dans le cas d’une non
de´tection, l’approche Baye´sienne permet tre`s rapidement d’e´valuer la limite sur
l’amplitude a` la diffe´rence des approches fre´quentistes qui elles ne´cessitent un
grand nombre d’injections et de recherches.
De fac¸on ge´ne´rale, toutes ces me´thodes sont utilise´es en paralle`le pour per-
mettre des ve´rifications croise´es et inde´pendantes des re´sultats.
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Conclusion et Perspectives
Nous avons de´taille´ dans cette the`se l’ensemble du processus permettant,
a` partir de l’observation d’un re´seau de pulsars, de de´tecter et caracte´riser un
signal induit par des ondes gravitationnelles en provenance d’un syste`me bi-
naire de trous noirs supermassifs. Nous avons pre´sente´, dans un premier temps,
le protocole d’acquisition des impulsions radios en provenance de pulsars et
comment, par la chronome´trie des temps d’arrive´e des premie`res, nous pouvons
de´terminer les caracte´ristiques physiques de ces derniers. Nous avons ensuite
mis en application ce protocole pour calculer de nouvelles estimations des pa-
rame`tres pour le pulsar J1614-2230 et en particulier une nouvelle estimation de
la parallaxe ainsi qu’un mouvement propre sur le plan du ciel. Nous en avons
de´duit les conse´quences astrophysiques qu’ont ces premiers sur les observations
de l’e´mission γ de ce pulsar, ramenant le processus de conversion de la perte
d’e´nergie rotationnelle en e´mission γ a` une valeur plus re´aliste que celle publie´e
actuellement, et des observations optiques de son compagnon, nous permettant
de re´-estimer l’aˆge de ce syste`me a` 6,8 Gyr. Dans un troisie`me temps, nous
avons introduit le contexte the´orique du processus d’e´mission d’ondes gravita-
tionnelles pour ensuite e´nume´rer les diffe´rentes me´thodes existantes, ou a` venir,
de´die´es a` leur de´tection en nous penchant tout particulie`rement sur celle de la
chronome´trie d’un re´seau de pulsars. Enfin, apre`s avoir explique´ le formalisme
statistique dont nous nous sommes servis, ainsi que les me´thodes nume´riques,
nous avons pre´sente´ les capacite´s de notre algorithme a` de´tecter un signal en
provenance d’un syste`me binaire de trous noirs supermassifs, a` travers une ex-
pression du terme Pulsar inde´pendante du mode`le d’e´volution du syste`me ainsi
que des distances des pulsars. Nous avons aussi montre´ les limites supe´rieures en
fre´quence et en position d’un tel signal dans les donne´es originales de 13 pulsars
de l’European Pulsar Timing Array. Cette me´thode sera reproduite sur l’en-
semble des donne´es disponibles de l’EPTA. Elle fera l’objet d’une publication
sur la recherche d’une limite supe´rieure sur l’amplitude d’une source unique
dans le cadre d’un ensemble de publications du groupe EPTA. Ces publica-
tions porteront sur l’ensemble des travaux de´terminant les temps d’arrive´e et
les parame`tres des pulsars de l’EPTA, caracte´risant les bruits pre´sents dans ces
donne´es et estimant les limites supe´rieures sur les fonds stochastiques isotropes,
anisotropes et sur les sources individuelles. Une recherche cible´e sur des sources
potentielles est aussi envisage´e, et notre algorithme permet de´ja` de pouvoir la
re´aliser.
Cette the`se est une contribution a` un travail collaboratif se de´roulant a`
l’e´chelle europe´enne (EPTA) et internationale (IPTA) et encore beaucoup de
choses -aussi bien sur les techniques d’observation et d’estimation des temps
d’arrive´e des pulsars que sur les me´thodes de recherche d’un signal d’ondes
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gravitationnelles- sont en projet ou a` faire. Du coˆte´ des observations, des pro-
jets re´cents comme LEAP ou futurs comme SKA, permettront d’ame´liorer notre
pre´cision sur l’estimation des temps d’arrive´e. De nombreux travaux sont aussi
en cours pour une meilleure compre´hension des processus intrinse`ques des pul-
sars, une meilleure compre´hension des effets dus aux parcours des impulsions
radio a` travers le milieu interstellaire ainsi que la recherche de nouveaux pul-
sars suffisamment stables pour pouvoir faire partie des re´seaux de pulsars. De
notre coˆte´ -celui de l’e´laboration d’un algorithme de de´tection- nous envisa-
geons plusieurs axes de recherche privile´gie´s. Tout d’abord, cette recherche ne
peut ve´ritablement eˆtre pense´e sans conside´rer la possible pre´sence de plusieurs
sources a` des fre´quences et des positions sur le ciel diffe´rentes. Nous avons de´ja`
commence´ a` mettre en place une telle recherche mais nos travaux ne sont pas
assez aboutis pour l’instant pour pouvoir eˆtre pre´sente´s dans ce manuscrit. En
effet, le nombre de parame`tres caracte´risant plusieurs sources augmentent dras-
tiquement la taille de l’espace des parame`tres a` parcourir et une optimisation du
temps de calcul est ne´cessaire pour rendre une telle recherche faisable. Ensuite,
la pre´sence de bruit -corre´le´ entre pulsars (fond d’ondes gavitationnelles) ou
non- dans les donne´es doit elle aussi faire l’objet d’une e´tude. En effet, lors de
l’estimation d’une limite supe´rieure sur l’amplitude de sources uniques d’ondes
gravitationnelles, les parame`tres de bruit doivent eˆtre inclus dans notre mode`le
pour pouvoir s’assurer que ces bruits n’ont pas, d’une fac¸on ou d’une autre,
absorbe´ une partie du signal provenant d’une ou plusieurs sources. De plus, si
une de´tection est possible, l’approche Baye´sienne, a` travers le calcul du facteur
de Bayes, permet de comparer le mode`le supposant la pre´sence d’un signal et de
bruits, a` celui d’un mode`le ne contenant que du bruit. Pour cela, la recherche
des parame`tres d’une source doit eˆtre couple´e a` celle des parame`tres de´crivant
ce dernier. Notre algorithme est en mesure de les estimer graˆce a` la fac¸on dont
nous les incluons dans notre mode`le mais nous n’avons pas fait d’analyse pousse´e
de la caracte´risation de l’ensemble (bruit et signal), faute de temps. Nous proje-
tons de re´aliser ces travaux dans un futur proche. Enfin, Sesana (2010) a montre´
que ces syste`mes de binaires de trous noirs supermassifs devraient posse´der une
excentricite´. De tels syste`mes ne´cessitent d’ame´liorer nos mode`les. Pour cela,
plutoˆt que d’inclure directement dans notre algorithme un mode`le prenant en
compte l’excentricite´, nous pouvons faire une recherche de plusieurs sources mo-
nochromatiques a` la meˆme position sur le ciel dont les fre´quences fondamentales
correspondent aux diffe´rentes harmoniques de la fre´quence.
Plus ge´ne´ralement, l’ensemble des me´thodes de de´tection en place (interfe´-
rome`tres terrestres, PTA) ou futur (eLISA) participent d’un meˆme effort pour
re´aliser une premie`re de´tection d’onde gravitationnelle. Cette dernie`re permettra
d’ouvrir dans un futur proche un nouveau pan de l’astronomie en permettant
d’observer une partie de l’Univers invisible aux de´tecteurs e´lectromagne´tiques a`
travers un nouveau vecteur d’information que sont les ondes gravitationnelles.
Cela nous apportera un moyen de mieux comprendre les processus physiques des
phe´nome`nes de gravitation en champ fort et ainsi de pouvoir contraindre des
possibles de´viations du comportement de tels phe´nome`nes par rapport a` celui
pre´dit par la relativite´ ge´ne´rale. Cette nouvelle astronomie nous permettra aussi
de mieux comprendre les relations liant les trous noirs supermassifs, aux cœurs
des galaxies, a` la formation de ces dernie`res. En effet, les ondes gravitationnelles
devant parcourir l’Univers sans pratiquement eˆtre perturbe´es, nous pourrons
observer ces objets jusqu’a` des de´calages vers le rouge (redshift) z ∼20 et en
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conse´quence comprendre l’ensemble de l’histoire de la formation des trous noirs
supermassifs et de leurs galaxies hoˆtes, participant aux processus de formation
des structures de l’Univers aux grandes e´chelles.
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Annexe A
Re´sultats pour les termes
Pulsar relatifs a` l’injection
(50nHz)
Les histogrammes pre´sente´s ici sont l’ensemble de nos estimations des fre´-
quences des termes Pulsar pour le cas de l’injection a` 50 nHz et d’amplitude
5×10−13 pre´sente´e au chapitre 5. Les e´toiles bleues pre´sentes sur chacune des
figures correpondent aux valeurs de ces fre´quences qui ont e´te´ injecte´es. Nous
pouvons voir que, pour 11 pulsars sur 13, la fre´quence de ce terme a e´te´ correc-
tement e´value´e. Pour un pulsar, bien que le maximum soit proche de la valeur
injecte´e, plusieurs valeurs sont possibles. Et dans un des cas (PSR J1744-1134)
l’algorithme, bien qu’il soit passe´ par la bonne valeur, s’est fixe´ sur une fre´quence
proche de celle du terme Terre.
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Annexe B
Les Pulsars de l’EPTA
Dans cette annexe sont pre´sente´es les donne´es des 13 pulsars de l’EPTA
utilise´es dans cette the`se. Nous ne montrons que les re´sidus des temps d’arrive´e
des pulsars apre`s analyse par le groupe de chronome´trie de l’EPTA, c’est-a`-dire
une fois les parame`tres de´termine´s au mieux. Nous ne montrons pas les valeurs
des parame`tres des pulsars, ces derniers faisant partie d’un ensemble plus grand
de donne´es qui fera l’objet de plusieurs publications. Ces donne´es nous ont
e´te´ fournies avec l’accord du comite´ de de´cision de l’EPTA, cette the`se faisant
pleinement partie de l’effort commun pour la de´tection d’ondes gravitationnelles
par chronome´trie d’un re´seau de pulsars.
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Figure B.1 – Re´sidus des temps d’arrive´e du pulsar J1012+5307.
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Figure B.2 – Re´sidus des temps d’arrive´e du pulsar J1024-0719.
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Figure B.3 – Re´sidus des temps d’arrive´e du pulsar J1600-3053.
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Figure B.4 – Re´sidus des temps d’arrive´e du pulsar J1640+2224.
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Figure B.5 – Re´sidus des temps d’arrive´e du pulsar J1643-1224.
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Figure B.6 – Re´sidus des temps d’arrive´e du pulsar J1713+0747.
102
-30
-20
-10
0
10
20
30
40
53500 54000 54500 55000 55500 56000 56500
(µs)
MJD
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
+
++
+
+
+
+
+
+
+
+++
+
+
++++ +
++
+
++
+
+
+
+
+
++
+++++
+
+
+++
+++
++++++
+
+
++
++
+
++++
+
+
+
+ +
+
+
+
+
Figure B.7 – Re´sidus des temps d’arrive´e du pulsar J1730-2304.
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Figure B.8 – Re´sidus des temps d’arrive´e du pulsar J1744-1134.
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Figure B.9 – Re´sidus des temps d’arrive´e du pulsar J1857+0943.
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Figure B.10 – Re´sidus des temps d’arrive´e du pulsar J1909-3744.
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Figure B.11 – Re´sidus des temps d’arrive´e du pulsar J1918-0642.
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Figure B.12 – Re´sidus des temps d’arrive´e du pulsar J2145-0750.
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Figure B.13 – Re´sidus des temps d’arrive´e du pulsar J2317+1439.
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Méthode de Détection de Sources Individuelles d'Ondes 
Gravitationnelles par Chronométrie d'un Réseau de Pulsar 
 
L'existence des ondes gravitationnelles, fluctuations de l'espace-temps lui-même, a été prédite sans, pour 
l'instant, qu'une détection directe n'ait été encore possible. A l'heure actuelle, des méthodes consistant en 
des détecteurs interférométriques de plusieurs kilomètres de long sont à l'œuvre pour permettre une 
première détection. Nous proposons, dans cette thèse, d'étudier une autre méthode : la chronométrie d'un 
réseau de pulsars milliseconde. Elle consiste en l'observation régulière et la datation précise des impulsions 
radio en provenance de pulsars ultrastables. L'onde gravitationnelle produisant retards ou avances des 
impulsions sur Terre, nous recherchons sa présence sous forme d'un signal corrélé entre les observations 
faites des différents pulsars du réseau. 
Dans un premier temps, nous détaillons les processus d'observation et de chronométrie des pulsars, pour 
nous pencher sur un cas particulier avec le pulsar J1614-2230. Puis, nous présentons les ondes 
gravitationnelles et leurs sources ainsi que les différentes méthodes de détection. Nous décrivons tout 
particulièrement la méthode de chronométrie d'un réseau de pulsars appliquée à la recherche d'un signal en 
provenance d'un système binaire de tous noirs supermassifs. Ensuite, après avoir détaillé les outils 
statistiques et numériques utilisés, nous appliquons notre méthode à l'injection d'un tel signal dans les 
observations réelles faites dans le cadre de l'EPTA. Enfin, nous présentons les limites supérieures sur 
l'amplitude d'un signal en provenance d'un système binaire obtenues sur ces données sans injection grâce à 
notre méthode en fonction de la fréquence et de la position de la source. 
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A Method for Searching Single Gravitational Wave Sources with a 
Pulsar Timing Array 
 
The existence of gravitational waves, ripples in space-time itself, has been predicted but their detection 
remains elusive. Multiple techniques exist for searching for them, including ground-based kilometer long 
inteferometers. In this thesis, we present an alternative approach, based on the monitoring and precise 
timing of radio pulses from an array of millisecond pulsars. A gravitational wave will perturb the propagation 
of those radio pulses, causing them to reach the Earth with a certain delay. By searching for correlations in 
the arrival times of the pulsations from different pulsars, we can in principle infer the presence of gravitational 
waves from observations. 
We begin by giving an overview of pulsar observations and timing. We illustrate those principles with a 
practical example : the study of the millisecond pulsar J1614-2230. In the second part we describe 
gravitational waves, the sources that create them, and the various detection methods. Then, we focus on the 
pulsar timing array technique, and its potential application to the search for gravitational waves from 
supermassive black hole binary system. We pursue with a detailed description of the statistical and 
numerical tools that we used in the present work, and present the results of a search ofr an injected signal in 
the real EPTA data set. Finally, we employ our new method to derive upper limits on the amplitude of a 
putative signal in the same EPTA data set, as a function of the frequency and sky location of the 
supermassive black hole binary system. 
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